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Motivaci6n y Gula de la Tesis 
El estudio de la radiaci6n y en el rango de energias 
alrededor de 10s 1012 eV (1 TeV) se ha convertid0 en un camp0 de la Fisica de gran 
actividad con la instalacibn y puesta en bcionamiento de nuevos y mhs sensibles 
instmmentos y se encuentra en posicibn de responder algunas de las m b  importantes 
preguntas acerca del origen del flujo observado de radiacibn dsrnica, la naturaleza de 10s 
procesos que permiten acelarar las particulas hasta velocidades relativisticas y de las 
fuentes generadoras de fotones energ&icos y las interacciones que elos sufien, asi como 
muchas otras. Conocer y entender esta nueva banda del espectro electromagn6tico nos 
proveerh nuevas ideas de la forma en que el universo funciona y c6mo estos objetos son 
capaces de pducir  tales energias dentro del marco de las teorias fisicas actuales y 10s 
limites que ellas imponen. 
Es en este marco que la detecci6n de cualquier fbente 
emisora de radiiion y en el rango de los TeV adquiere singular importancia y la 
validacibn por grupos independientes, dtamente prioritaria. Existen numerosos reportes 
de fientes que no han sido confirmados posteriormente, aunque muchas de ellas fberon 
intensivamente observadas por otros instnrmentos; sin embargo, existen unas pocas 
fbentes que tienen confirmacibn independiente de mas de un gmpo, como la Nebulosa del 
Cangrejo y AE Aquarii. Este Gltimo sistema, una variable cataclismic< ha sido detectado 
por dos grupos, Durham y Potchesftroom, ambos ubicados en el hemisferio sur; per0 
tambien es visible desde el hemisferio norte, lo que motiv6 que sea observada por el 
Observatorio Whipple en un intento de deterrninar la validez de 10s resultados anteriores y 
poder comparar el comportamiento de 10s tres detectores. 
En el Capitdo 1 se encontrad una revision de la 
Astronomia de Radiacion y en Alta y Muy Alta Enerda, asi como las tknicas de 
detection y produccicin y absorcicin de fotooes y. tambien se desarrollan 10s principios 
fisicos de la radiacicin Cerenkov, asi corm su detection. 
En el Capitulo 2 se encontm6 la Tecnica Atmosferica 
Cerenkov, el Observatorio Whipple, donde las observaciones que componen esta tesis 
fireron obtenidas, la Tknica de Imiigenes y 10s M6todos de Anailisis utilizados en este 
trabajo. I [ ill; 
(l!'rn'. . lmw ;-$& 'i.- yt  1- 
En el Capitulo 3 se introduce un nuevo m&do para evaluar 
el espectro de energias de una fbente, la Relacibn de Dureza. 
En el Capitulo 4 se desarrolla todo lo c o n d e n t e  a AE 
Aquarii, previas detecciones y 10s resultados obtenidos en esta tesis. 
El Capitulo 5 desarrolla las conclusiones generales y se hace 
- Tyl sir: - una breve revisibn del h r o  de la A s t r o d a  de Radiacicin y de MAE. 
1. 
Se desarrollan una serie de Apbndices: el Ap6ndice I 
defielos partimetros de imagen utilizados para analizar 10s datos; el Ap6ndice I1 resume las 
observaciones obtenidas sobre AE Aquarii; el Aphdice 111 es una estudio preliminar sobre 
un nuevo pulsar, PSR1951 +32 y el Ap6ndice IV muestra 10s grslficos resultantes de 10s 
extensos andisis realizados sobre AE Aqwii. 
Astronomia de Rsdiaci6n y de Muy Alta Energia 
La astronoda de radiaci6n y de muy alta energia (MAE) 
es un carnpo de la fisica de reciente desarrollo; aunque 10s primeros experimentos 
comenzaron en la d W a  del 60, se produjo un prolongado parkntesis en la actividad 
e 
por: 
I .  
1) el entusiasmo provocado por el continuo desarrollo de 10s aceleradores de 
pardculas y 10s espectaculares resultados que se obtenian con cada nuevo instrumento 
que se ponh en fbncionamiento con la capacidad de alcanzar energias cada vez 
mayores. 
limitaci6n impuesta por la abmci6n de la atmosfera terrestre y por 10s 
podian alcartzar las alturas necesarias para mbhizar esa absorsibn. 
415 I : 
Es asi que debi6 esperarse hasta la aparicion de 10s 
satblites artificiales para que se revalorizarrr la investigacibn de 10s rayos c6srnicos como 
instrumento id6neo para describii la fisica &A Universe, aunque sin la posibilidad de 
controlar el experiment0 como sucede en lor aceleradores. 
De-os un fot6n y como aquel que posea una energia 
comprendida entre la de la masa en reposo def electrbn (0.5 1 1 x 106 eV) hasta la miis 
alta energia observada hasta el presente ( > 10ZO eV) lo que representa mL de quince 
d h d a s  del espectro electromagdtico; es por esta razon que se ha subdidido el 
espectro que corresponde a la radiacibn 7 em diferentes zonas de acuerdo a las t6micas 
de deteccibn utilizadas y que mostramos en la Tabla 1.1. 
En lo que a ests Tesis concierne, el rango de energia estsr 
comprendido entre 101° a 1014 eV (10 W hagta 100 TeV) que abreviaremos como 
MAE; 10s fotones son detectados utilizando la Tkcnica Atmosf&ca Cerenhv (TAC) 
en la cual la radiacibn Cerenkov es ernitida pot una cascada electromagn6tica iniciada 
en la parte superior de la atrnbsfera por un fbt6n y prirnario y colectada por 
instnunms adecuados que describiremos en detalle en el capitulo 11, asi como la 
producci6n y deteccibn de las cascadas Cerenkov. 
I I I . &;wrnB'k%'* -. 
Desde el dambirmiento de la radiacibn dsmica por 
Victor Hess (1912) en experimentos llevados a cab0 sobre globos estratosf~cos, el 
problema de cuaes son las fbentes genemioras del flujo de radiaci6n c6smic8 
observado ha permanecido sin respuesta. La importancia de lograr detecciones 
confiables a estas energias radica en que todas las particulas que se producen en las 
diferentes regiones del universo y que poseon carga elktrica son desviadas, en su 
trayecto hash la Tierra, por 10s camps magntiticos que encuentmn y que impiden 
determinar su origen. En carnbio, existen portadores de informaci6n que no son 
afectados y que llegan conmando su d W o n  original: partidas neutras y fotones 
(Figura 1.1). Entre las primeras la que time importancia es el neutrino, ya que el 
neutron y 10s mesones neutros poseen una vida media muy corta y sufien 
desintegraciones antes de poder ser detemtd~s; d neutrino no es deflectado por nin&n 
t i p  de carnpo pero su deteccion es extrernadamente dificil pues su seccion eficaz es tan 
pequefia que la probabilidad de interaccihn con un detector es infima; baste para ello 
recordar que en ocasibn de la explosih de la supernova 1987a se produjo un "burst" de 
neutrinos que fbe detectado en dos 1Etbomtorios independientes, pero en total se 
registraron menos de 20 neutrinos. Los dnbs que consman la information de donde 
fberon originados y que son ficilmente detecables son 10s fotones, que constituyen el 
tema central de este trabajo. 
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100 TeV - 100 PeV Ultra Aha (UAE) Arreglo de detectores (montaila) 
100 PeV-100EeV Extrema AIta (EAE) Arreglo de detectores (nivel del mar) 
- 
~ 
Tabla 1.1 : Divisibn del espectro de radiacibn y de acuerdo a la tkcnica de detecci6n 
utiliada. 
Es sobre este tipo de rordiacion que concierne la presente 
li 11 
Tesis, por lo que haremos %ha descripddn detallada de sus origenes, fbndamentos 





Rgura 1.1: Esquema de c6mo incide ru3a particula cargada y un fot6n y. 
1.2 - Experimentos en A)@ y Muy AIta Energia: 
Si bien se cowcia que 10s procesos mis energ6t.h~ ded 
Universo son productores de radiacion y de muy dta energia, no fie sin6 hasta la 
sugerencia de Morrison (1958) que se consider6 la posibiiidad de detectar dieha 
radiacion. Para ello era menester que 10s instrum~ltos uperaran la atmbsfera terrestre 
mediante d wo de globos estratosfMcos o, posteriormente, cohetes portadores de 
cargas utiles. Sin embargo, 10s dculos de Morrison sobreestimaron el flujo oe 
radiaci6n y esto provoc6 que el desarrolio del campo fitera muy lento por 10s siguientes 
diez o quince aiios debido a1 resultado negativo & 10s mismos, donde s61o h e  posible 
establecer algunos limites superiores en el rango de 100 MeV; en este rango de 
energias, y hasta el orden de 10s 10 GeV, la limitacibn irnpuesta por la baja intensidad 
de flujo incidente y el alto flujo de fondo producido por interacciones hadr6nicas fite 
artifides que, a1 llevar 10s instrumentos fiera de 
dr&icamente la radiicion de fondo provocada 
por las particulas cbsmicas cargadas y componentes secundarios, ademhs de perrnitir 
largas exposiciones que reducian la necesidad de grandes Areas de coleccion. 
Los primeros reportes sobre detecciones heron hechos 
por McBreen et J. (1973) sobre la Nebdo% del Cangrejo en el rango de 10s 240 MeV 
utilizando un tdescopio Cerenkov gaseoso a bordo de un @ % 3 y m e n t e 7  el 
satelite SAS-2 que llevaba una camara de chispa, con rango de energia entre 30 y 200 
MeV y un kea de coleccibn de 600 cm2, -lor6 gran parte del cielo, detectando la 
Nebulosa del Cangrejo, el pulsar Vela, Cygnus X-3, la nube molecular p-Ophiuchus, 
una fbente de emision muy intensa desconocida y que fie denominada Geminga 
(Hartman et a1.,1979), el descubrimiento y mapeo de la distribucion de radiacion y a lo 
largo del plano galhctico. 
En 1975 la Agencia Espacial Europea puso en 6rbita el 
sateiite COS-B que podia medii energias mtre 50 MeV a 2 GeV con un Area de 
coleccion de 576 cm2 y una resolution angular de 10" a 50 MeV y 2" a 2 GeV. Si bien 
este satelite sobrevivib 4 silos mas que lo originalmente previsto y que 10s datos 
recolectados eran de mejor calidad que lw obtenidos hasta ese entonces por cualquier 
otro instrumento, su utilizacibn fit6 sevemmmte limitada por la presencia de un alto 
contaje de eventos de fondo debido a la interatxion de 10s rayos dsmicos con la 
estructura del satdlite, lo que motiv6 que fbera usado d o  para relevar el plano 
Los experimntos m8s importantes que se esth 
realizando en la actualidad sc encuentran a bordo del satdlite estadounidense CGRO 
(Compton Gamma Ray Observatory); posee cuatro diferentes instrumentos cubriendo 
energias entre 20 MeV y 30 GeV. Justmate &e es el limite superior de energia 
detectable desde satdlites debido a que el bajo flujo de radiacion y hace necesaria una 
gran hrea de coleccion que haria sumamente pesado y costoso un instrumento de este 
tipo. Esta restriccion queda superada por la utihcion de la tCcnica atmosfdrica 
Cerenkov que permite detectar radiacibn y entre 100 GeV hasta 10 TeV. 
Antes de comenzar una riipida revision de la astronomia 
de Muy Altas Energias, es conveniente colnprender el porquk la utilization de satkites 
no es un metodo factible para la detection de fotones en este rango de energia; 
utilizernos para ilustrar este punto el espatro del sistema del Cangrejo (pulsar y 
nebulosa) dado por Hermsen (1981); si h-os una sencilla extrapolaci6n, tenemos 
que un tipico experiment0 en satelite cuya gfea de coleccion es de 1 m2, detectad 16 
fotones y por ail0 contra el orme flujo de rayos c6srnicos de fondo. IS, ,,, 
Las primeras detecciones de pulsos Cerenkov 
atmosfkricos fueron realizados por Galbraish y Jelley (1953), lo que motiv6 que 
comenzaran las primeras observaciones sistemkticas en la region de las MAE. Entre 
' . I . I I l . . i l l k ~ *  
1960 y 1963 cientificos del Institute Lenredev util'haron reflectores con un 
fbtomultiplicador en el foco para la obsenm&n del pdsar del Cangrejo y su nebulosa y 
otras posibles bntes, per0 no se detectamn flujos estadisticamente significativos; se 
continuo durante la d h d a  del 70 con instmnental mejorado y con la posibilidad de 
comparar resultados con otros experimentm cfue se comenzaban en otras regiones del 
mundo. Estas primeras observaciones armjaron resultados estadisticamente pobres y, en 
dgunos casos, contradictories. Un completo relevamiento del cielo fire conducido por 
el Whipple Observatory (Weekes et al, 197%) durante 18 meses con resultado negativo 
debido a la severa limitacibn impuesta por el gran fondo producido por 10s rayos 
o6smicos y la escasa sensibilidad del instrumental utilizado; como consecuencia de esto 
hubo un prolongado parentesis en la actividad porque se consideraba que la sensibilidad 
requerida para esta rama de la Astrofisica ain no se habia alcanzado. 
El campo de lati Astronomia de Radiacibn y de Muy Alta 
Energia tuvo que esperar hasta el despfiegue de satelites de observacibn X y y que 
revelaran la presencia de potenciales fientes que justificaran la instalacibn de nuevos 
observatories con base en tierra. Una lista de 10s rnismos se presenta en la Tabla 1.2. 
El desarrollo pruducido en el campo de la MAE se debe a 
tres fhctores princi ales: dm 
- La M a d n  de nuevos telescopios con mucha mayor sensibilidad 
- El desarrollo de t6cnica.s de anidisis de datos que eliminan un altisimo procentaje de 
radiacion de ibndo (IlegWose, como cxpriwemos posteriormente) hasta mhs dei 99% 
de eliminacibn efectiva. 
- El gran hito del observatorio orbital CGRO (Compton Gamma Ray Obsenratory) 
cuyo instrumento EGRET (Energetic Cirunmr Ray Experiment Telescope) alcanza el 
limite inferior accesible a 10s telescopios terrestres y que, en consecuencia, ha provisto 
una enonne cantidad de potenciales hentea p r a  ser exploradas desde tierra. 
La & '6n de todos 10s observatories ha permitido 
confeccionar un cathlogo de fbentes, aunque hay que tener en cuenta que la h i c a  fbente 
establecida es la Nebulosa del Cangrejo (Weekes, 1992). En la Tabla 1.3 se muestran 
las 24 fbentes que han sido observadas por, al menos, un grupo. Es importante enfatizar 
que muchas de las fbentes alli propuestas han sido observadas por &lo un grupo y 
nunca codrmadas por otra observaci6n independiente. 
1.3 - Radiacidn y en el rango de 10s TeV: producci6n y rtenuacidn. 
Presentaremos una ravi9i6n de 10s mecanismos por 10s cuales 10s 
fotones y son producidos, asi como tambih una somera description de las fhentes 
cirsmicas gendoras  de este tipo de r ad idn .  
1.3.1 - Procesos de producci6n de fotones y : 
Para producir fotones y en el rango de 10s TeV las 
interacciones deben involucrar protones o electrones con energias del orden, o mayor, 
que 10s fotones generados por ellas. Ems mecanismos ha sido completarnente 
descriptas en varios trabajos (Fazio, 1967, 1972; Hillier, 1984; Rarnanarnurthy & 
Wolfendale, 1986) por lo que &lo haremos una breve reseila de 10s mismos. AIguno de 
40% tales como el decaimiento del m d n  y el bremsstrahlung, y la creacion de pares 
como proceso de absorcibn, son de irnporbmh para h comprension de la evoluci6n ae 
las cascadas atmosfericas que son la base de la TAC y que desarrollaremos m h  
adelante. 
Ucrania Crimea CAO Imagenes+UV 1986 
Australia Narrabi Durham Muestreo de frente de onda 1986 
Francia Saclay THEMISTOCLE Muestreo de frente de onda 1986 
Francia Themis ASGAT Muestreo de frente de onda 1988 
, Sudafrica Potchefstroom Potchefstroom Conventional 1985 
India Pachmarhi Tata Conventional 1987 
India Gulmarg Tata Conventional 1985 
China Xing Long IHEP Conventional 1991 
> 
Tabh 1.2: Observatories de MAE actudmente en funcionamiento. 
Decaimiento del mesh neutro: Las colisiones de nucleones de alta energia o la 
aniquilacion de pares nucle6n-antinuclebn producen piones en el rango de 10s TeV o 
PeV con velocidades relativisticas (medidas desde el marco de referencia del 
laboratorio); la vida media del mesh x@ es de = 10-l6 seg y decae produciendo dos 
fotones y: ?cO + 2 y donde cada foton posee una energia, en el marco de 
1 - 9  
referencia del meson, de '/z m,c2 = 70 MeV, siendo m, la masa en reposo del 
mesh. 
Tabla 1.3: Catlllogo de fucnter de radiaci6n y de MAE. 
br-emsstmhlung (o d a c i d n  dc fntmdb) : el electron libre es desacelerado en 
el camp W r o s ~ t i c o  de un nucleo o de alguna otra particula cargada y emite un El fotbn y que puede poseer una alta proporcibn de la energa ongrnal del electr6n. Es 
de importancia en aquellas regiones &I cosmos donde existe hidrogeno ionizado, 
como Nubes Interestelares, y son atravezadas por electrones relativistas 
produciendo un flujo de fotones y que es proportional al product0 del flujo de 
electrones incidentes y la densidad de materia 
dispersih Compton inverso: se produce por la interaction de un electr6n con un 
fotbn que, como redtado de la mima, p a  e n e a ;  constituye un mecanismo 
extremhente  eficiente para tram&& la energia de un electrbn de energia E a un 
toton dd ambiente de energia s ; la energia final del foton esta dado por las 
fbrmulas para dispersibn Thompson y Compton: 
donde y = W& es el factor de Lorentz. Por ejernplo, para un foton de energia E = 2  
eV y un electron de energia E, = l V 1  cV , la energia del foton, luego de sufiir 
dispersion Compton es: 
para y =  2x10' -+ E, ta 8 x l 0 ' e ~  
por lo que el fot6n emerge con una energia comparable a la del electron. 
radiacidn de sincmtrdn: se produce cuando un electron relativistic0 atravieza 
un campo magnetico. La fberza de Lorentz obliga a1 electron a moverse en una 
helice en direction del campo, con lo que la acelera, y se produce emision en la 
direccibn de la velocidad de 1a.particula. Primero h e  observada en 10s aceleradores 
de particulas y estudiada en detalle por Ginzburg y Syrovatski (1%4); ellos 
dedujeron que la emisidn ocurre a una thmencia: 
donde ( a m )  es la frecuencia de Larmotlr. $610 en el caso de que el electrbn posea 
velocidades ultrarelativisticas y se estk en pmsencia de hertes campos ma~nCticos e 
producktin fotones y ; sin embargo, la presencia de este tipo de radiacion a m h  bajas 
energias, detectables por su l~ngitud de oada y polarizacibn, en la emision desde una 
fbente puede indicar que existen electrones relativisticos capaces de producir fotones y 
por otros mecanismos. En particular, un ektr6n puede producir radiacion sincrotron y 
sufiir, posteriormente, una dispersion Compton y ad generar diacibn de energia casi 




radiacwn de curvtrrra: es un mesanismo que se aplica, principalmente, en 
situaciones donde existen fhertes m p o s  rnagneticos, tales como pulsares; alli 10s 
electrones son obligados a moverse en lineas de campo curvadas y, por lo tanto, 
emiten fotones y en la direction del movhiento, con energia dada por: 
donde p, es el radio de curvatura de las lineas de campo y h la constante de Planck. 
Tipicarnente, p, es del orden de 106 m an una estrella de neutrones, por lo que 
electrones con energias del orden de 10s TeV producirian fotones con energias del 
orden de 10s GeV. 
1.3.2 - Atenuacibn de fotones MAE: 
El principal proceso por el cud 10s fotones y de energias 
del orden y encima de 10s TeV son absorbidos es la interaction de esos fotones con la 
m a t e  cuando interaha con el campo eledroesthtico de una particula cargada o un 
nucldn generhndose un par electr6n-po6trh ( y -+ c e+ ); este proceso no reviste 
importancia en el medio interestelar pero es &ante en zonas de plasmas densos. 
Otro mecanisno de absorcibn de fotones y de MAE es a 
traves de la interaction con fotones ambimtes con energias comprendidas entre el 
intkarrojo y optico, generhndose, tarnbib un par e- e+ ; de acuerdo a 10s dculos de 
Stecker (1971) se deduce que el universo es relativamente transparente hasta distancias 
el orden de 109 ailos luz para energias del ordm de 10s TeV (Figura 1.2), per0 adquiere 
importancia para fbentes msls lejanas; esto pone un limite natural a la observation de 
fbentes extragalticticas. 
1.3.3 - Mecanismos cbsmicss de acekracilbn de particulas. 
De 10s mecanismos descriptos anteriormente, puede 
deducirse ficilmente que 10s fotones de energias mayores que 1 GeV requieren, para su 
production, electrones o protones con enerdas mayores o iguales que sus productos. 
Se conoce desde hace mucho tiempo que 10s rayos c6srnicos tienen esas y mucho 
mayores energias y la pregunta natural es cuS1 es, o son, 10s mecanismos capaces de 
acelerar particulas a tan enormes energhs. Cualquiera sea la explicacion, deben 
veacarse las siguientes condiciones observadas hasta el presente: 
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Aunque cs un tema ab i io ,  describiremos brevemente 
algunos de ellos con la intenci6n de wmpletar el esccnatio donde la Astronomia de 
Muy Ahas Encrgias se desarrolla. 
de explicar el espectro observado de radiaci6n &mica mediante un mecanismo que 
explica la ganancia de energia por parte de las particulas por sucesivas rdexiones de 
con 10s campos magn&icos de nubes interestelarcs de plasma (denominados 
rnw - .  
I capitulo 1 
I W o s  magnkicos). Hay dos tipos &inentales de reflexiones: frontales y de wla 
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Figura 1.3: Esquema elemental del meeanismo de Fermi. 
En la wlisi6n fi011taZ la particula, no relativista, gana 
mcrgia en cada reflexibn, mientras que la pi& en la dc cokr; la ganancia neta es: 
donde: 
M es la fkecuencia de colisiones 
E es la energia de la particula 
v la velocidad de la nube. 
Este es llamado Mecanisma & F e d  & ya que la tasa de ganancia de 
energia tiene esa dependencia respecto de Ir velocidad de la nube. Sin embargo, Fermi 
no consider6 las pdrdidas de energia debido a bnizacibn y sobreestim6 las velocidades 
de las nubes. 
El mismo Fcrmi plant& una altemativa a su modelo 
(1954) considerando que la gran mayoria de las colisiones serian del tipo frontales, 
reBuciendo asi la perdida de energia y - ciend~ m h  riipido el proceso de aceleracion de 
las particulas. En este caso, la ganancia de enetgia seria: 
llamado Mecanism de F d  deprimer O& (en la docidad). 
- Efecto dinamo: un campo el&co es producido por la rotacibn de un campo 
magn&ico; si el efecto se desarrolla en presencia de un plasma, entonces se produce una 
caida de potential perpendicular a1 mpo magn&co y dado que las particulas no 
pueden moverse a traves de las lineas de campo, no se produce aceleracion. En 
situaciones excepcionales puede haber aeeleradbn en direction paralela a1 campo, pero 
&lo una muy pequefia fiacci6n del potendal esth disponible para acelerar particulas, 
por lo que es un mecanismo de poca impomcia. 
1.3.4 - Fuentes c6smicas de produecibn de fotones y de MAE. 
La deteccibn de radiacibn y en un amplio rango de 
energias, incluyendo las MAE, en objetos c6smicos de distintas caracteristicas sugieren 
la necesidad de hacer una somera descripch de dos, sin entrar en d d e s  rninuciosos. 
En las MAE la Nebulosa del Cangrejo es la unica fuente absolutamente establecida; 
existen otras que han sido detectadas por un grupo y esperan la confirmacibn de otro 
grupo independiente, tal como la fuente -dsrctica Markarian 421 y el pulsar PSR 
1706-44; la Nebulosa del Cangrejo es un r m e n t e  de supernova con un pulsar en su 
ccntro; Markafian 421 es un objeto BL-Lac y PSR 1706-44 un pulsar. Las fbentes 
propuestas como productoras de f o t m  y MAE son pulsares, remanentes de 
supernovas, binarias X, variables cataclisjnicm, Galaxia de Nucleo Activo, el Plano 
Galktico, la radiacibn difbsa de fondo y Agujeros Negros Primordiales. Con excepcibn 
de este ultimo caso, todos 10s demh requiem de electrones o protones relativisticos 
que puedan producir fotones y por 
anteriorrnente. Una recopilacibn de 10s m 
guede encontrarse en Harding (1990) y aqui d lo  haremos una rapida revision de las 
mismas. Todos 10s modelos se concenfran en dos puntos principales: deterrninar la 
capacidad de la fbente para suministrar la energia necesaria para que las particulas 
pu& ser aceleradas hasta tales energias y determinar la mhcima energia que esas 
pdculas pueden adquirir para un dado meoanismo de aceleracibn. 
Un plilsar es una estrella de neutrones en rhpida rotacibn 
y con un intenso carnpo magnetic0 aproximadamente dipolar (B > 1011 G). Las estrellas 
de neutrones son un estado estable de la wducion final de 1as estrellas (no el u ~ c o )  que 
&en un eolapso gravitacional despds & h a k  consumido todas sus fUentes internas 
de energia y, en consecuencia, pierden d mporte brinddo por la presi6n thnica. 
Cuando el colapso de la estrclla finaliza con reduccibn de tamdo de w 10000 veces 
del original, el camp0 mgn&co s u b  umt compresi6n de lineas que produce un 
aumento la intensidad del rnismo y un increment0 de la velocidad de rotacibn por 
conservaci6n del momento angular. La mum fhd de la estrella de neutrones esth entre 
1.4 a 2.5 M, , un campo mgn&ico de hasta 1012 Gauss y un radio del orden de 10 krn. 
La materia de este tipo de estrella es extremadamente densa y consiste, 
predominantemente, de neutrones a travb b la reaccibn: p + e- + n + v. Los periodos 
de r&bn abarcan un ampfio rango, da  dpw n simas de segundo hasta unos 4 
-dm; al hbr imien to  de 10s pulsarcg se mncret6 por medio de radiotelescopios 
y posterimcrrte, confurnados en otras l o n ~ ~  de onda. La rotacibn de la estrella de 
matrones produce un haz altamente dirmional que bmre el cielo e ilumina a 
obsc~adores ubicados dentro del cono germdo por la estrella y permite su detecci6n 
emno radkibn pulsada. Uno de 10s moddos propuestos por Goldreich y Julian (1969) 
pstula la -cia de una magnetosfera qua co-rota con la estrella de neutrones y que, 
a data diF&mc;9, genera un cilindro de lua, que es una superficie irnaginaria que se 
mueve a la velocidad de la luz. 
Cuando se produce una explosion de supernova uno de 
10s efectos es la eyeccion de materia a velocidades relativisticas y la consecuente 
h a c i o n  de una &cara de materia denominada remanente de supernova. 
' ' Si una dc lars estrellas de un sistema biiario sufre un 
cdapso gravitacional convirtibndose en una maria blanca, una estrella de neutrones o un 
agujero negro, el sistema resultante sc dmmha binaria X. Es en este tipo de sistema 
donde lw condiciones para la fomacion de un disco de acrecibn es factible dado que la 
materia de la otra componente cue sobra la M a  colapsada debido id intenso campo 
rnagn&ico db esta ultima, ganando energla c W i i  y formando un disco de alta 
temperaturn que rodea la estmlla; es este d i m  la fiente de radiation X observable. 
La rotaci6n cbc la estrella y la acrecion de materia son 10s 
dos mecanismos propuestos que suministrarfan la energia necesaria para acelerar las 
particulas hasta el rango relativista y asi producir radiacibn y de muy alta energia. 
Ambos mecanismos podrian, en principio, actuar en forma sirnulthnea sobre la misma 
fiente, per0 existen ciertas lirnitaciones fisicas relacionadas al fenomeno de acrecion: si 
la distancia a que se encuentra el cilindro de luz es menor al radio de mCn, el viento 
generado por el pulsar impide la formaci6n del disco y, por tanto, solo la rotacion puede 
tener lugar. 
Son 10s objetos dsmicos tnb luminosos conocidos 
mperando, por varios ordenes de msgnitud, la de la Via Lhtea; esta categoria esth 
Gonpuesta de diferentes tipos de gaSaxiss (Quasar, Blazar, Radio-galaxia, B1-Lac, 
Variables Opticarnente Violentas y Seyrbt) con la caracteristica comun de una alto 
carrimiento al rojo, lo cud indica una aha vclocidad de recesion y distancias de miles de 
millones de aiios luz. Las observaciones de egte tip de objetos revelan variaciones en la 
lunrinosidad en cortos periodos de tiempo lo que sugiere que la fiente de emisi6n es un 
objeto de pocos meses-luz de tarndo, qukh un wjero negro supermasivo ( > lo8 &) 
con un disco de acrecibn y envoltura gwemq en ciertos casos se observan chorros de 
gas a lo largo del eje del disco. 
Los moddos propuestos (Stecker and Jones, 1977; 
M e n ,  Fitchd and Thompson, 1977) para explicar la emision de radiacibn d&sa por 
parte del Plano Galactico utilizan dos mecanisnos que pueden actuar individualmente o 
ambos a la vez: decaimiento del pibn IcO y Dispersion Compton Inverso de electrones 
con fotones ambientes. 
1.4 - Radiaci6n Cerenkov: 
En k presente seccibn discutiremos en detalle la 
radiacibn Cerenkov. Si bien un satelite podria, en teoria, ser usado para detectar fotones 
y en el rango que nos interesa, el ei ro Qujo en esta banda de energia obligaria al 
despliegue de una superficie detectora ran grande que haria impracticable dicho sistema. 
Tmpoco es posible diseiiar un arreglo de detectores de particulas cargadas a grandes 
alturas puesto que la penetracibn de 10s rayos y en la atmosfera no alcanza la 
profirndidad necesaria para llegar a 10s mismos. Pero esa rnisma radiacion que no puede 
pemtrar la atdsfera terreste, interactha con ella para producir una cascada 
electromagnetica, y finalmente un flash bptico Cerenkov, que puede ser detectado por 
el instrumental adecuado. 
La restrios56a m5is severa a este tipo de sistemas de 
deteccibn la encontramos en el enorme flujo de radiacibn de fondo cuyas caracteristicas 
escendPks son muy sirnilares a la de lr f d k i b n  T. Este tipo de inconveniente ha sido 
superado d t o m e n t e  por la Tk~nica~ d l s s  hagenes atmx@&ca Gzrenkov. En las 
prbximas secciones describiremos en detrdta todo lo c o n d e n t e  a esta tknica, su base 
1.4.1 - Principios fuieos de Ia Ra&&n Cerenkov: 
Si una pdcuht cargada atravieza un medio dielhtrico a 
una velocidad de fase mayor que la wlzxW de la luz en el medio, se produce 
entonces una polarizacibn transitoria y los &mos quedan formando pequefios dipolos. 
Dado que las componentes radiales de h golarizacibn se cancelan entre si a corta 
distancia de la trayectoria de la particula, s6b sobreviven las componentes axiales a la 
misma, caso andogo a las ondas s u e =  en un fluido. Estas interfieren 
comtmctivamente a lo largo de un fiente die ondas, cuyo hgulo 8 con la trayectoria 
(ver Figura 1.4 ) esta dado por la relacion fidamental de Cerenkov: 
1 
cos Be = - 
B n  
donde: j? c = v (velocidad de la particula) 
n = indice de refiacckh del mertio dieJtSctrico 
De esa sencilla relacion podemos extraer algunas 
amsecuertcias inmediatas existe una v c J W  wmbral, debajo de la cud no hay 
emisi6n Cerenkov, y ello se verifica cuando g = Vn. Se observa tarnbikn que cuanto 
menor es d h w l o  8 mhs cerca se encuentn la diteccion de la radinrcion a la de la 
pdcuIa; por lo tanto, el -lo mlvrima id& emision, para j9 = I, viene dado por: 
0, = cos*' (g) por lo que es .~medi&o que la emisi6n s61o puede ocurrir si n > 1 
ya que si esto no se verificara entonces p d a  mayor que 1; esto indica que la emisiC 
Cerenkov no se produce para radiation X 7 ni a longitudes de onda correspondientes a 
bandas de absorcion del medio. 
Figura 1.4: a) Construccibn de Huygens que ilustra coherencia en el plano que 
contiene la particula b) cono Cerenkov mostrando la disposici6n de 10s 
vectores de campo ekctrico y magnCtico. c) contrucci6n que ilustra la 
d0ipersi6n del cono Cerenkov. 
La energia radiada por unidad de longitud de trayectoria 
para una particula movibndose uniformemate en un medio dielktrico que r a o m  un 
camino 1 h e  establecida por Frank y Tamm (1937): 
donde cu es la tiecuencia angular , z es la carga de la particula y la formula estii 
en erg ern-', y la tasa de producu6n de fotones para una particula de r l ,  es: 
to' A 
- =  
dA 
dt - A, ( 1 -  
resolviendo y teniendo en cuenta que 8, estB relacionado con la energia de la particula a 
to' 
- -  
to' 
dt - 2 -  dt = 2 ~ ( ~ - ~ ) s d e c  
donde rW/& es la densidad de fotones por unidad de longitud emitidos por la particula y 
que para hgdos pequeiios podemos expresar como: 
donde a es la contante de estructura fina (1/137). Vemos en la expresion anterior que 
aparece la inversa de la longitud de onda por lo que la tasa de produccion de fotones es 
mayor hacia las zonas de menores longitudes de on&. La emision presents, por 
mediciones efectuadas con detectores msibles a un arnplio espectro, un pico en el azul 
y cercano ultravioleta. 
1.4.2 - Emisi6n Cerenkov en aire: 
Sabemos que la atmosfera tetrestre no tiene densidad 
constante, sin0 que es una fbncion de la altura, por lo que cuando considerarnos la 
radiacibn Cerenkov en este medio debemos tener en cuenta esas caracteristicas. Gaisser 
(1990) encontro que la relacion entre la presion a una prohndidad dada p, y la altura k 
medida con respecto a1 nivel del mar puede aproximarse a la de una atmosfera ideal e 
-k 
isotCrmica. En este caso podemos escribir: p, p, e A  donde p, es la presi6n 
atmosferica a nivel del mar ( rn 1.033 g h, es la escala de altura dada por: 
k, = mg/RT = 7.1 km de donde podemos calcular la densidad como: 
p = - @ / dh y dado que el indice de r e h i 6 n  del aire es cercano a 1, podemos 
expresarlo como: n = 1 + q donde p es proportional a la densidad y decrece con la 
altura como: q = 2.93 x 1 Dado que en aire q << 1, el Bngulo meximo de 
emision Cerenkov es: 
y la energis umbra1 para ernision de radiacidn Cerenkov es: 
Es 6cil ver que la energia umbral crece y et @plo de ernision decrece con la altura, y 
su valor miurimo es aproxirnadamente 1.3. a nivel del mar, mientras que la energia 
umbral es de 21 MeV para electrones y 4.4 GeV para muones y 45 GeV para protones. 
La cantidad de fotones Cerenkov producidw psr un electron que a l w m  el nivel del 
mar fUe dculado en 4.1 x 1 @ (Boley, 1964). 
Pero las ~bsewaciones han ido  tomadas en el Whipple 
Observatory, en el Mt. Hopkins, Arizona, a una altura de 2.300 m sobre el nivel del 
mar, por lo que 10s valores de energia umbral y hgulo maxim0 de Cerenkov son algo 
distintos: el hgulo m h h o  de emisibn Cerenkov vale: 8, = 1.26" y las energias 
umbrales son: 23 MeV para el electron, 4.8 GeV para el muon y 42 GeV para el proton. 
Es posible hacer una aproximacibn util teniendo en cuenta que el hgulo B, es siempre 
pequefio (8, << I )  y que el factor de Lorentz y = ( 1  - @)-' se modifica si 
consideramos una particula con energia superior a la energia umbral, quedando: 
Y = ( G -  e)-' de donde podemos darlar  el minim0 valor (yJ correspondiente 
a 8, = 0 es: y,, = 40 , y como: j9 : , I - w)" por lo que la energia total de la 
particula es prkticarnente igual a su energia cinbtica: E = mf' ( y - 1  ) rn E' . 
Entonces cuando nos referimos a la energh de la particula significa energia cinktica de 
la particula. 
Cuando la luz Cerenkov es producida en la atmosfera hay 
que tener en cuenta una serie de factores que modifican su distribucion angular. Uno de 
ellos es el hgulo con respecto a1 cenit (2) con que la particula incide en la atmbsfera; la 
relacion de la absorcion con el hgulo r es rnenor que cosl(@. Jelley (1967) calculb que 
la miuima absorcibn al cenit es menor que el 30%. 
1 - 25 
Dado que la d c i h  del indice de refiaccion de aire en el 
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L$ espectro visible es del orden del 2.5% la dispersion es muy pequeila y puede ser 
despreciada, asi como el hgulo de r e W 6 4  el cual es insignificante comparado con el 
hgulo Cerenkov y puede ser, tambih, despreciado. 
Un efecto significative es el scattering de Coulomb 
multiple de las particulas radiantes y fie calwlado por Rossi y Greisen (1941) dando la 
slguiente expresion para el  lo cuadrirtico medio de dispersion sobre un camino 
I: (e) = ( Ef / p2p ) I , la cud puede ser reducida para el caso en que el medio 
sea aire a: (8,) = 21 / 6 
am 
De esta forma para un dectron de 100 MeV el hgulo 
rms de scattering es de 12" o sea, del orden de cinco veces mayor que el hgdo 
Cerenkov. Por lo tanto este es el efecto dominante para la deterrninacion de la 
distribucion angular de la luz Cerenkov. Si se mide la distribucion espacial de la luz 
Cerenkov producida por una particula que incide en la atmosfera se verificaria una 
forma de "panqueque", o sea, escaso e s p r  y gran dispersion lateral; esto tambih es 
consecuencia del efecto de dispersion dado que increments el camino que las particulas 
deben recorrer antes de producir su propia 1Yz Cerenkov, confinando, asi, la luz emitida 
en ese npanqueque". 
1.4.3 - Cascadas extendidas en aire 
Cuando un cay@ c6mico primario con energicr mayor que 
0.1 TeV choca contra la atmosfera terrestre genera una cascada de particdas y fotones; 
t medida que se desarrolla aumenta su extCRji6n lateral y cuando dcanza su msximo se 
la conoce como cascada ate& err (0%4). La mayoria de las CAE son 
iniciadas por hadrones primarios, 10s cualaa consisten fbndarnentalrnente de protones, 
algunas particulas alfk y nccleos pedm. A medida que UM CAE hadronica se 
desarrolla se distinguen claramente tres c o m e s :  la nuclear activa, la mu6nica y la 
electromagn6tica; a diierencia de 6st4 la inhiada por un ray0 y primario es 
predorninantemente electromagn6tica. Las popiedades de las CAE han sido estudiadas 
y reunidas en varios tdajos, entre 10s que c a b  citar: Galbraith (1 958), Greisen (1 960), 
Hayakawa (1969) y Haizen (1990). Si bim no vamos a estudiar detalladarnente las 
CAE, 10s findamentos serh expuestos a t x m ~ h d b n :  
El fenbmeno de absorcion mis importante que tiene lugar 
cuando un fotbn y primario de alta energia ( E < 20 MeV ) interacciona con la 
atmbsfera terrestre es produccibn de pares, donde un foton y se tranforma en un par 
electrbn-positr6n relatidstico en el camp caulombiano de un Atomo ( y + s e+) 
(Evans, 1955). El hecho de que no sea posible detectar fotones y de alta energia ni 
siquiera en observatories localizados a grandes altitudes es que el camino libre medio, IZ,  
para este tipo de fotones es de 48.5 g cm-l que, comparado con 10s 1033 g cm-2 de la 
atmbsfera, hace que la casi totalidad de las interadones se produzcan a unos 20 km de 
altura. 
Supongarnos que la energia del fotbn incidente es E y que 
incide en un medio de numero atbrnico medio 2, entonces la probabilidad de que ese 
fot6n produzca un par es proportional a , donde 
( -%) la 183 Z . La unidad de longitud de radiation es 
Para el aire el valor de X, es de 37.7 g an-2 y la energia ciiitica para que se produzca 
creacion de pares es de 84.2 MeV. 
El proceso an que un electron es fienado en un camp 
wulombiano para producir un fot6n (o sea, el proceso inverso a la creacion de pans) es 
el bremsdmkng; la relacion entre 10s dos esta dado a traves de sus r e s p d a s  
xsdones efi-s por: cr, = 0, (a$) ($) donde E es la energia del foton y k 
la del electron incidente. En la Figura 1.5 mostramos una version simplificada del 
desarrollo de una cascada tomado de Weekes (1988): 
- ;? I ' 
Sirnplficando entonas, en una cltscada elcctmmagn ca 
un f ~ o n  y prociluce un par c e+ que, a su v q  producirh fotones y adicionales. De ester 
mmtua el niimero de particulas se increinmbd exponencialemente hasta que la enefgia 
d a  & b s  &tones adquiera un valor inferior a1 necemio para la creaci6n de psres. 
Una cascda se desarrolla a una altura de W e d o r  de 20 km. 
Si bien la cascada producida por un foton y primlvio es 
4 enterPwnente electromagn&ica, existe una componente mu6nica que es 
consecuda de la produccion de piormag en reacciones fotonucleares; per0 es 
cuantitativamente pequefia porque la s d n  efieaz para tales reacciones es d s  de tres 
veces menor a la correspondiente a la de cfBBCjbn de pares. 
Figura 1.5 : Esquema bbico del desarrollo de una cascada electromagn6tica en aim. 
1.4.3.2 - Cascadas haddnicas: 
A diferencia de la cascada eletromagnaica, la cascada 
nuclear es iniciada por un rayo dsmico p M o  de incidencia normal (z = 09 
iatemxlona con la atm6sfera de profundidad, para este tip0 de particulas, 1.033 g cm-2 
iendo el camino libre medio para un prot6n primario del orden de 60 g un-2 , por lo 
cp este tipo de cascadas se desarrolla a alium inferiores a la e l e ~ t r o m a ~ c a ,  
tipicme& 16 km. 
Supongams w e  el elyo dsrnico incidente sea un protbn 
que interacciona con un nucldn de la atm6g&ra; en este caso se producen nudeones y 
antinucleones secundarios de alta energla, piones cargados y neutros, kaones e 
hiperones que, debido a su alta energa, & fberternente orientadas hacia adelante. 
Esto forma un nucleo central de escaso desarrollo lateral que disrninuye la probabiidad 
de ser detectada por un detector y que ham poco util intentar distinguir qu6 tipo de 
partfcula ha iniciado la cascada. 
Los piones cargados producidos por interacciones 
hadrbnicas decaen rapidamente para producir muones que son lentamente absorbidos 
por ionization y decairniento g, por lo que no juegan un papel importante en el 
desarrollo posterior de la cascada. Sin embargo, es Csta una de las diferencias entre las 
cascadas nucleares y electromagneticas: que en estm ultimas no existe la componente 
mdnim. 
Los planes neutros decaen para producir rayos y que 
inician cascadas electromagn6ticas de corta duration, per0 la componente nucleonics 
continuamente transfiere energia a nuevas ascadas electromagn&icas hasta que la 
energia de esta componente cae por debajo de la energia necesaria para producir piones, 
que es del orden de 1 GeV (Figura 1.6). 
1.4.3.3 - Difercncias en- Em dos tipos de cascadas: 
Cuando se quiere desarrollar una tecnica que permita 
elirninar el mayor porcentaje posible de eventos producidos por rayos dsmicos 
primaries y conservar aquellos originados por fbtones y deben explorarse las diferencias 
existentes entre arnbos tipos de cascadas, que si bien son muy i d a r e s  en su 
morfologia, presentan ciertas diferencias que pueden ser adecuadamente explotadas. 
Considerando que las particulas primarias qtlla originan ambos eventos tienen la mima 
energia es posible enumerar esas diferendas: 
'l-' '7' 
Figura 1.6: Esquema bhieo del daarrollo de una cascada nucle6nica en aire 
La cascada electromagnt5tica se desarrolla antes que la nuclebnica (o sea, a mayor 
altura) pues la longitud de interaccibn de la primera es menor que la segunda. 
La cascada nuclebnica presenta mayares fluctuaciones que la electromagn&ica 
debido a las razones expuestas en el punto anterior. 
El momento transversal de las cawub nucldnitxs es mucho mayor que la 
correspondiente a la electromagn6tica; d efacta que esto produce en el desarrollo 
de la cascada es que las trayectorias d~ las particulas en la nucleitnica tienen +los 
de dispersibn mayores ( rn 200 veces mayor) w e  las de la dectromagn~ca. 
Las razones pleci6n apuntcrdas hacen que la distribution 
particulas en la cascada nucldnica tienda a enmcharse lateralmente y presentar una 
forma m h  irregular que es la base de la T&&a de Zrdgmes que desciibiiemos en el 
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TCcnica AtmosfCrb Ccrenkov 
Cuando coaersmos una CEA iniciada por una 
particula prhnaria con ewrgias entre 0.2 a 10 TeV, la gran mayoria de 1- partidas 
que la integran son absorbidas en su c a m b  por la atm6sfera de td manera que muy 
pocas alcamm el nivel donde se mamtmn 10s detectores; per0 esa rnisma 
aan6sfim es caai transparente para la luz gor mima de 10s 400 nm por lo que la b 
Cerenkov proQcida dentro de la cascada aetb como h componente pene2rante y, 
por tanto, suceptible de ser detectda. Esta ku: Cetenkov proviene de todos 10s 
estados del desarrollo de la awada y at4 conhacia en un fiente de unos 200 m & 
extensibn y 1 m de espesor. De aumrdo a los dculos de Lang (1986), d Bujo de 
fotones 6pticos para una cascadrr de 1 TaV cs de 50 fotones m-2 s o b  urr fientc de 
200 m de dibwtro contra un flujo Be luz noctum de 6.4 x 107 fotones s-1 m-2 sr'. 
C o m p ~ o  ambos flujos, pareciera poco probable 
que la luz C e d o v  producida por una CEA p w i a  ser diienciada del abrumador 
findo noctmno (aim en las noches nds omras y sin nh@n tipo de luz 
contmhmtt); sin embargo, hay dos h e s  que penniten efectivamente detectar 
las CAE: 
- el drea colectora de un detector en tim no esth completumente determinada por 
su tarnafio fIsico, sin6 por la gran exbnsibn de frente de la cascada que es, 
tipicamente, 3 x 104 m2 (Figura 2.1) 
. . l .  
- no L F ~  aonoce ningh otro fenomeno dd o a&oxsico cuys durscibn sea tan 
breve como un flash Cerenkov (del orden de 3-5 as) que lo convierte en el evento 
mbs Inillante del cielo nocturno: para d tiempo de duraci6n de un flash Ceresdrov 
t c m m s  S@ fdorres HQ sl contra 2 fat- m - 2 ~ 1  del fondo nocturno. 
2.2 - Primtros experimentos: 
La primera qqrmiencia fie realizada por Galbraith y 
Jelley en el stdo 1953 usando un f o t o m u ~ r  EM1 de 50 mm de di ie t ro  en el 
h de un espejo p d i i c o  de 25 an; la sdid captada era e n d a  a un 
amplificador, lo cual constituia el equip & nipid0 que se podia conseguir por ese 
entonces. Con este instrumental, heron capam de demostrar que sobre un @ado 
de ticmpo dcientemente corto ( < 1 ps) d pulso Cerenkov proveniente de una 
CEA era clammente visible sobre la luz noc%unta de fbndo. Estos resultadas fireron 
rhpkhmte contirmados por otro gmpb independiente con base en CrEmea 
2 
'Pr. 
(Nesterova and Chudakov, 1955). Sin embargo7 hub0 que esperar hasta 1964 para 
que se d k c i e r a  el primer o b s e r v h  dedicado a la obmwacion de radiacibn y 
de MAE, equipado con doce reflectors ds 1.5 m de di8metro. La historia de todos 
estos experhentos pioneros puedcn ser ~ ~ o s  en vrvias reeopilaciones, entre 
las que vale citar: Jelley and Porter (1W) y Jelley (1967). Mbs recientmnente, 
b a r r o l l o  de la cascada 
Ppagra 2.1: Diagrma que muestra cbmo es ck;itoctadrr una cascada atmosf6rica Cereakov. 
2 3  - Detecci6a de fotones y de MAE: 
La capaddad un detedor para uer un pulso Cerenkov 
esth Limitada st510 por las fluctuaciones de la luz nocturna de fondo que esth 
ccrmpuesta, principalmente, por la iuz de las estrellas y el resplandor del cielo 
nocturne, variable noche a noche, a d m b  de luz dispersada por ciudades cercanas. 
Esta es la raz6n por la cud 10s tele~00pios ven limitado su rango de trabajo a noches 
sin Luna, de excelentes condiciones metmrotbgicas, elevada altitud e instalados lejos 
de ciudades; estas restricciones limitan el timpo util a menos dd 15% del aiio. Otro 
h o r  a ttene en cuenta es la elevacion de la h t e ;  si dsta fbera < 55' , las cascadas 
se iniciarian a gran distancia del detector y la luz Cerenkov que llega estaria muy 
atefulada. 
2.3.1 - Detectores: 
Los prdros instrumentos usados pars 
d&aitar luz Ctfenkov consistian m un mdbtor (gmralmente remanentes de la 
S-da G u m  Mundial) con un htomultiplicador en el foco (Figura 2.2); 
&carn#rte, d mismo tipo de i n s t m a l  se continua usando convirtiendo a la 
k k o n d a  de MAE en un camp de d m  relativmmte econ6mico d tommos 
anno pwhetms de compracibn 10s prmpuestos requeridos en 10s experimentos 
rle &&a de akPs energias. 
Una de las vantrjas que tiem la deteccibn de luz 
C h  es que no se neccsita UM slta &dad 6ptica puesto que la estructum 
I 5: 
significativa dentro de una imagen C d  
I cuntribuye a disminuir wstos. 
es del orden de 0. lo, lo que tambih 
I I 
Para trangformar 10s f&anes bpticos en una 
corriente elktrica medible se utilizan htomultiplicadores; 10s m h  ampliamente 
utilizados son 10s denominados fotomsrI~~i&s nipidos bialkali sensibles a1 
uzrak poseen ventma de vidrio o cuam y ma eficiencia cuhtica del30% a 390 nm; 
en ambos tipos de detectores d tiempo de hkgaci6n debe ser ajustado para igualar 
la duracion del pulso Cerenkov, el cud es del orden de 3-5 ns; en la prbica, este 
tiemnpo se establece en airededor de 10 as. El campo de vision de un detector debe 
contenef, mmo minimo, el tamafio angular promedio de una cascada que es del 
orden de 0.5'; es asi que existen dctect~res de dos tipos: de primera y segunda 
gememion, que describiiemos a continuacib. 
Figura 2.2: Esquema Wico de un detector Cerenkov. 
2.3.1.1 - Detectores de primera generacidn: de gran carnpo de 
vision para la observation de fbentes extensas como el Plano y Centro Galacticos, 
Nubes Moleculares Gigantes. Este tipo d6.1PEetex;tor maximiza el &a colectora pero 
increments la cantidad de luz de fondo qm entra al instrumento y, por lo tanto, su 
emergfa umbra1 (que definiremos m b  addmte). 
Considerrnos un detector constituido por un espejo 
reflector con un fotomultiplicador ubicado en el foco; el numero de fotoelectrones 
producidos por el fotornultiplicador debido al fondo de luz nocturna sera: 
N, a B A2q t A, donde: B es la luz de findo nocturno (estimada por Babcock and 
Johnson, 1941, y Chuveyev, 1952, en 6.4 x 107 fotones m-2s-lsrl), A2 es el hgulo 
&lido, q es la eficiencia cuhtica del fotojndtiplicador, t es el tiempo de integration 
y A es la supdcie del detector. Las fluctuaciones debidas a este fondo pueden ser 
consideradas fluctuaciones de Poisson, con lo que el ruido debido a ellas sera: N = 
Np. Dado que la sew de una CEA es d i i e n t e  proporcional a A y q ( S a Aq 
), la relaci6n sdtal-ruido serh: 
y ir m i h a  energia necesafia p m  dispatat el sistema, o en@ umbd,  d 
in- proporcional a la relacibn sdW-ruido, por lo que podemos d b i r :  
Esta expresion de la energis umbd est& dhctamente relacionada con la habilidd 
para ver un pdso Cerenkw por sobre la kul mcturna; minimizar el valor de E, es 
posible a trwCs de: 
- reducir el tiempo de mtcgrad6n, 'p teniendo en cuenta que no puede ser 
menor a la duraci6n del puso Cerrrslkav. 
- d u c k  el camp de visi6n M a  at W t e  del tamdo angular de la cascada. 
Un muy util fbe introducido por Weekes 
(1988) para esracterizar un detector amreEibrico Cerenkov es la sensibilidad minima 
pasa detectar un flujo de fotones a una dortr mergia. Esto esti determinado por la 
d b ' i  &va del detector a una ssEhl prducida r fotones y respecto de la 
- 1 . % . p .  
d produckla por el fondo. Esta eb &kr expresada como el n6mm 
de desvlrscro= esthndar a la cual una sGflrl es detectada por sobre el mido de fondo 
nochuno y at% dado por: 4 - 8 . '  1. 
I' I . - 
dondc: 
A, es el kea de colecci6n para un avento y 
Ayes el hea de colecci6n para m evento produciao por un rayo &smico 
A. 
I _. -> ' 1  
-,, T es d tiempo de obse&b 
a es el indice espectral i n t w  p a  una &mte de radiacibn y 
f+ es el hgdo  &lido del Batactor 
s e  puede ver entonces que hay pataunatFor dd dete@tor que @en ser ajustados 
para optimizaf Nu. Hay d a s  formas de h e r  esto: 
1 .- incrementando el irrea de cokcdin para eventos 7 . 
2.- menores tiempos de integdbn, compatiiles con la duracibn &I pulso. 
3.- minirnizar el h a  de c01eai6n para eventos producidos por rayos 
&smicos. 
Es el punto 3 4 w e  o h m  las mayores posaidades 
para imammbr b calidad de la detcccibn p r  medio de tknicas que distingan entre 
1QQ dos tips de eventos y rechazen 10s producidos por rayos &smicos, per0 cstos se 
rlmamIlarim en lo que se denominan detecikns & segunrlb genemidn. En cambia, 
bs de p r h m  genedbn no hacen Ulncibn entre ellos sin6 que busan 
~~ dd fondo de radiacibn dsmica em direccibn a la fuente en cuestion. 
I 2.3.1.2 - Detectores de! mgwn& generacibn: adecuados para la 
observacibn de fuentes puntuales, como prilsafes, binarias, fuentes extra&aldcticas. 
Corn ya hems mencionado antetiomate, el mayor problema con que debe 
onfFentarse la Astronornia MAE es el e n m e  fondo de rayos hsrnicos contra 10s 
n ! ,  
pams fotones Cerenkov que dcanzan el detedof. Es por esto que se desarrollafon 
i 10s detectores de segunda generacibn que intentan diierenciar entre la seiial 
I 
generada por el fondo de aquella producida por un fot6n Cerenkov. En ambos t i p s  
de instrumentos el tiempo de integraci6n debe tstar en el ordm de la duration del 
pulso Cerenkov para aislarlo del foncb socturno; per0 Pirn queda el problem de 
disth@ entre 10s pulsos producidos psr d m  originadas en un fotbn y de 10s 
que produce una parti& aqada (de ahorr cn mb: c~scaQ&y cascadbp). Las 
dm W c a s  que han cwnplido con eotd ~ e t i v o  sc denominan: muestreo rlefitnfe 
. Detectores de mucstreo de frente de onda: tarnbidn denominados & 
dstribuciiin lateral, deben su desmdo a Tornabene y Cursimano (1968) e 
intentan distinguir entre cascadas-y y caseadas-p registrando la distribucibn 
lateral de todas aqudlas que llegan a 10s telescopios. Esth formados por un 
arreglo de detectores espaciados mtre edlos por distancias que varian entre 10s 
10 m a 100 m; cada detector consta de un espejo reflector con uno o mh 
fotomultiplicadores en el foco. Esth caprscitados para determinar la naturaleza 
de la distribution lateral de las casadas y su energia, conocida el kea de 10s 
pulsos registrados por 10s detector-. Los gnrpos que utilizan esta tknica son: 
DURHAM (Gibson et al., 1982b), ASGAT (Goret et al., 1993) y 
THEMISTOCLE (Baillon et al., 1991). 
TCceica de imhgenes: como hams dicko al Bimtir las diferencias entre las 
awcdw g y y, &as presentan dif'dius en m t o  a su forma las cuales, en 
pMpio ,  comtituyen una l-mmmiw aliminar h nucle6nicas y conservar las 
dedr~rm~~oticas; Hillas y Porter (1%1), utikado intensificadores de luz, 
pudieron fotografiar pulsos C b w  con gnergias mayores de 10 TeV y 
mostraron las difermzias morfol6&~as enttg ambos t i p s  de cascadas mediante 
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las imbenes que cada una produo *re la placa. En base a esta evidenua y 
ext&w simulaciones, se wmtmymm crimaras que cstaban formadas por un 
ameglo de fotomultipf cadores en d p h  focrl de un reflector y que o b t d  
imiigenes de alta rsgolucion de b @ma Cerenlrov tanto nuclebnicos como 
electromagn6tiws. El anslisis de arko idgenes sed d d p t a  en el presmte 
capitulo. El grupo pioneto en y d d a r  esta t h i c a  es el 
WEIPPLE (Cawley et al., 1990). P d o n n c n t e  otros p p o s  adoptaron las 
misma t M c a  (HEGRA (Aharonim ct al., 1991a), CANGAROO (Ebisaki 
et al., 1991)). 
Ninguna de las tWcas dcsmolladas hasta el 
momanto pennite una diierenciaci6n absoluta de una cascada-y de una cascada-p; lo 
m4s que se pucde lograr es retencr el mayur porcentaje posible de la primeras y 
redwar el mayor porcentaje posible de tPs s q p h s ;  wmo consecuencia de esto, 
todo mhdo dewrollado para distinguir sntre mbo9 tipos de cawadas debe incluir, 
neawuhmmte, la significancia d i s t i c s r  de las obmvaciones. 
2.3.2 - Thcnicas de observacibn: 
Existen en la actualidad diierentes maneras de 
observar una potential fuente ernim de radiaci6n y de MAE, dependiendo 
. . pnncrpalmeate de quC tipo de emisibn ee est.4 b u m d o  y el tipo de fbente en 
oirtudio. Si la &ente es extensa se deja el d&cctor fijo en una posicion del cielo y se 
la deja pasar pot sobre el campo visual dd detector; antes y despuQ del trhsito de 
la fuente ha pasado por sobre el d ~ o r  una zona dd cielo que no tiene fbente 
emisom, por lo que puede utiliisc corn &h de cotnplnrcibn (Figura 2.3). 
Si la f u e  en puntud p d e  bumuse tres tips de 
emision: caffdnua, espddca y p e d d d b  En crrda cago el m&do de observaci6n 
as distinto. Si se esth investigando continua se u t h  el m&odo CoruSin 
fuente; el mismo consiste en apuntar el dehmtor hacia et hgar donde se encuentra la 
potencia1 fbente y seguirla d m t e  un 1- de tiempo T; coma la tasa de eventos es 
fbncion del -10 cenital se apunta el detector a la zona que time la misma 
elevation que tenia la fhente T rninutos antes y se observa la region sin fuente 
dwante el mismo tiempo; tipicamentc tas ~ a c i o n e s  on de 30 minutos Con 
Fuente y 30 ndnutos Sin Fuente; una expwih m i l a  nos p-te una evaluacih 
rsrpida de si la fuente es o no emison: 
figma 2.3: Esquema de una observaciQa dontie el detector se deja fijo y la fuente 
trursitr por d cielo. 
# dc eventos en &emit511 a la fuente entre 8, y 8, R = 
# de eventos en direccidn a la n@n & comparacidn entre 8, y 8, 
i R > 1 entomxs la fiente @kr ~ e r  d m r r  de radiacih y de muy alta energia; 
pero son n&os idisis adicionates para detamhak, y que expli~~~emos en este 
capitdo. En a t e  punto debe tcnme @at aridado porque los cambios en las 
condiciones atmo&ricas e instrumentdm gudm convertir e m  cornpamiones en 
inutiles.Para el csso de d 6 n  put& y p d M i  se sigue la f-te durante un 
lapso de tiempo, sin necesidad de reg& de c o m p d b n ,  lo cual permite estudiar 
variaciones relativas del tlujo incidente. La h t c  de que trata esta tesis ha sido 
analizada en todos estos modos por lo cual no nos extenderemos m L  en estos 
puntos sin6 que dejaremos 10s detalles para m h  addante. 
2.4 - El Observatorio Whipple: 
El Obsdly~ttorio Whipple (Figura 2.4) esta ubicado 
en el Mt. Hopkins, Arizona, Estados Unidos ( 3 1" 4 1' 18" de latitud Norte, 1 10" 53' 
06" longitud Oeste); la profbndidad a t m c a  es de 780 g ~ m - ~  ya que se encuentra 
a 2320 m de altitud sobre el nivd del mar. Existe alli un detector Cerenkov que 
consta de un reflector de 10 m de dilirnetr.0 compuesto de 248 espejos hexagonales 
que forman una estmctura de casqwete esfico (Figura 2.5); en el foco se encuentra 
un arreglo compact0 de 109 fotomultiplicadores y que forman la denominada 
Cdmara & Alta Resolucibn (Figura 2.6). El conjunto reflector-ciunara esta 
montado en una estmctura altitud-azimutal que pennite el seguimiento de una fiente 
en su trayectoria por el hamento. A pocos metros se encuentra el sistema de 
adquisicion de datos y de control del telescopio, asi como el taller de mantenimiento. 
El Whipple Observatory Gamm+Ray Group es un gmpo international de 
astrofisica de altas energias compuesto por cientificos y tknicos pertenecientes a : 
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Smithsonian Astrophysical Obsematory, Iowa State University, University of 
Michigan, University College of Dubtin, St. Patrick's College Maynooth y la 
University of Leeds. Los datos tomados por el detector son posteriormente 
distribuidos a toda la Colabor& para su posterior ansllisis en base a 
procedirnientos esthdar. Las observaciones y andisis que forman esta tesis esth 
originados en observaciones tomadas con el reflector de 10 m y con 10s mdodos 
convenidos por la Colaboraci6n por lo que haremos una descripci6n de 10s mismos. 
Fipra 2.6: Cllimrra de Alta Resoluci6n. 
2.4.1 - Optica: 
El Reflector Be 10 m (Figura 2.5) d formado por 
248 espejos esfkicos de 61 cm de dihetm y contorno hexagonal montados sobre 
una estructura tubular de acero que f o m  un casquete esftsrico de 7.3 m de radio y 
10 m de apertura. Los espejos tienen 14.6 m de radio de curvatura y esth enfocados 
a1 centro de curvatura del casquete don& se halla e m p l d a  la cham de alta 
resolucih. El disdo e d i  b d o  en d homo solar de Davis and Cotton (1957) e 
implementado para uso astroncimico por Hanbury-Brown (1966). Este permite la 
c o m b  de un instmento de pan aQertura que no requiere superficies bpticas 
panMlicas y que no =fie aberraciones edriw; la desventaja de este disefio radica 
en que 10s raps de 1uz que llegan a dishtos espejos no tienen igual tiempo de 
trslnsito en 10s diferentes d o s  que cornpanen el sistema hasta la chara ubicada en 
el plano focal. Esto resulta en una dispersi6n & tiempos de arribo de unos 6 ns y 
teniendo em cuenta que un pulso Cwenkoy es de ese orden de duracibn, hace que el 
reflector no pueda ser usado para estudiog de perfiles temporales de 10s pulsos; esto 
no represents un problema ya que no st usa para investigar la morfologia del pulso 
Cerenkov, per0 presenta el inconvenicnte de incrementar el tiempo de integracibn 
para permitir la coleccicin de la myor cantidad de btones del pulso con el 
consiguiente increment0 del ruido provenimte del fondo nocturne. 
Para una fuanEe puntual ubicada sobs el eje 6ptico y 
8 '  
a a mtmto, la hnia dmncibn signidicltirn r d rs(iet!smo de 10s eqxjos que 
hmmn el d o  exterior dei reflector. Puu uaa ffiente ubicada &era del eje 6ptico se 
nota la d e f h 6 n  de la imagen a una forma de c o w  pero, dcbido al particular 
clkdki del reflector, la imagen pronto tom la forma & cola de cometa; esta es una 
importante magnitud para d e ~ e m i m  lo udidab de la 6ptica del telescopio: medir la 
dispersih de la sew registmda por d d k t o r  c u d o  una &en& punhral atraviesa 
uno de 10s fotomultiplicadoteg; la dispemhh mbdida para el reflector de 10 m es de 
0.13 " RMS. Un detallado eshrdio de bs mrac%dsticas 6pticas del reflector puede 
ser tmcontradr en Lewis (1990). 
2.4.2 - Chmarrr dt Alta Rtsduciba: 
hex ago^ de 1U9 fotomultiplicadores (de &om en m8s: FMT); la dipsicibn hasta 
julio de 1993 consistia en 91 FMTs Hmmmtsu W1398 de respuesta rhpida, con 
cuslnticrr dd 28% a 380 nm y rise-time (timpo de requests) de 2 ns, de 2.9 cm de 
dih- geparados por una distancia ds 3.2 cm emtre eIlos dispuestos en cinco 
anillos w ~ c o s  alrededor de un FTM a n t d  (Figura 2.7-a). La resolution de la 
abmra es de 0.25" que es compatib1e con d minim0 tamaifo de la irnagen generada 
por un fo th  y primario. La versibn antcrior de la c h a m  (gran parte de las 
obmaciones que forman esta tesis heron tomadaJ con esta version) poseia un 
anillo exterior de 18 FMTs RCA634UIV, de 5 an de dihetro con un campo visual 
de 0.5'. La nueva versibn reemplan5 e&m 18 FMTs por la misma cantidad de FMTs 
del mismo tipo que 10s internos (Figura 2.7-b). El afieek, de FMTs hacen que el h a  
e f d v a  de 10s fotdtodos sea del 62.5% del m p o  visual. La sew generada por 
d a  FMT es transmitida a travGs de cabb coaxil RG.58 de 50 m de longitud hasta el 
-* 1 . 
6stcma de disparo y processmiento ubhdo en d d c i o  adymmte. Cada FTM 
tiene su propia fbente de Alto V o w  que puede eer ajustado individualmente 
permitiendo asi un mejor control del 
La d e n t e  generada por cada FMT es 
continwnente monitoreada en un arregk, de LEDs que simula el arreglo de FMTs 
de la h a m ;  la intensidad de cada LED es proportional a la corriente en el tubo que 
mpresenta. Si la corriente excede un tmbd predeterminado (tipicamente 40 PA) el 
LED cambia de color verde a rojo, lo que constituye un pennanente monitoreo del 
brill0 del cielo por el cud esta apuntando en ese momento el telescopio y asi 
verificar la existencia de estrellas brillanta dtntro del campo de vision. En este caso, 
el o 10s FMTs afectados por la presencia de una estrella brillante son apagados 
durante la observation (si fbese una observacibn en modo ConISin fbente, se 
mantienen apagados 10s mismos FMTs en ambas). El campo de vision del 
instrumento es tambihn monitoreado usando una c h a  CCD montada debajo de la 
caja que contiene a la dunara de dta rwluci6n y apuntando a la misma region del 
cielo. Los datos registrados por esta cdunara son posteriormente analizados para 
detenninar la calidad del cielo en el momento de la observation. 
Una 1Ompata de mco de Ritrbgeno esth colocada en el 
atntro del reflector y apuntando hacia 1cs FTMs y se utiliza para normalkar la 
-cia de 10s FMTs a1 comienw, y firubciinr de cada sesibn de dservacibn. 
El sistma ck reflector-ciunm estk soportado por una 
montura controlada por una PC dedicbdr a tal objctivo con indicadores de posicion 
digitales (encoders absolutes) que p m  unaprecisib de 0. lo. 
PCgura 2.7: a) disposici6n de la ebara  &e &a resoluci6n hasta julio de 1993. b) versi6n 
actual & la cbnatra. 
A. I .a , 
2.4.3 - Sistema de adquisicih datos: 
La funcih inid del sistaPna de adquisicion de datos 
e9 decidir si un evento que ha dispwado d a t m a  dabe ser registrado como un 
evento Cerenkov o no; debe m b i h  el tiempo do arribo de cada evento 
con la prtxisih suticiente para pennitir uxi.mbMis de F&er para fbentes peri6dicas 
y un tiempo muerto (dead-time) 10s m6s p139ueb psible para evitar distorsiones del 
espctro de Fourier. En la Figura 2.8 vmms un diagmm de bloque simpliicado del 
shstema electr6nico de adquisicion de c&m. Cada &a1 debe superar un nivel 
predetcmbdo (threshold), que csta tipiammte fijo en un valor correspondiente a 
40 fotoelcctroms generados en el FMT. Entonces, si el pulso super6 el 
d i m  &os son sumadas obtdhdom una seiial propomional al mimero de 
Computadora 
Figura 2.8: Diagrama M i a  Bd srbtema de adquisicibn de datos.. 
sdkdes t p  ~ ~ ~ C I T C H I  el d i d m i d  . ESZQ pdso es enviado a un cliscrimiinadosl 
& dbpamt quc analizll i cl nrimem de amdm que ha superado el umbral est.4 por 
encimar de derto valor denominado d&do como el nrimen, rninimo 
de a d e s  que deben superar el di-or para que el cvento sea aceptado (el 
d o r  n o d  ee de 2 eanales). La salida Biretimirsador de dispro es una ventana 
(gate) de 29 as que es enviada a 10s CAD; timjm, aunque relativamente largo, 
es n e d o  dcbido a la dispersiim & timpos de d I r o  de 10s eventos p r o v d o  
por el di& Be1 reflector dd cual ya lrcnros hecb &6n. El retardo producido 
por 10s cablea tiene como furlcion drle t b m p  d sirarito generador de la ventana 
para analizw 10s pulsos y decidi i d e b  s&r o no atxptado. Supongarnos que d 
evento es accptado: en ese caso, las sdktla de 10s 109 FTMs son procesadas por el 
CAD y su sdida son cue* d i g h b  (ad) que mn grabadas en el disco @do de 
una computadora dedicada, junto con s i d h .  1 a- , 
. I I  
Los datos mogidos durante una noche de 
observation son sometidos a un proce~o de n o r d i c i d n  previo a su ansrlisis; el 
mismo consiste en la sustr8cci6n de pedestaks y la normalizacibn del campo visual. 
sustmccidn de pedcstales: se d & e  el valor de pedestal de un CAD como 
el valor de la salida cuando la seM de entrada es nula. Cada CAD es ajustado a 
un valor tipico prefijado de pedestal de, normalmente, 20 cd . A1 comienzo y 
flnabach de cada sesi6n de observacibn se toma un archivo con el alto voltaje 
apagado y grabando unos 500 eventos; el valor de pedestal puede ser calculado 
t o m d o  el valor mdio en cada unl y la desviacibn o, con lo que el valor 
medido por cada FMT durante una obsenad6n tendri un error de rr, , 
tipimente, 3cd. 
~uwmah'zacidn del campo vhsl= se realiza para compensar las diferentes 
ganancias que tienen 10s FMT; se utiliza una lhpara de arco de nitrogen0 en 
conjuncibn con un d i r ;  el conjunto estii ubicado en el centro del reflector y 
genera un fiente de onda "casi" plsno de luz de 2 a 10 ns de duracion que 
iluminan uniformemente el arreglo dc detectores y de intensidad suficiente como 
para disparar 10s FMTs. Se graban m b  de 500 eventos de este tip0 y se calcula 
el numero promedio de cd para d a  FMT (luego de sustraer 10s valores de 
pedestal anteriormente menciodm) y sa obtienen un conjunto de 109 fact- $; 1 
tie narmalizltcibn. 
2.4.4 - Anilisis de Ias obsewacbnos: 
Una verz obtmidas las observaciones y 
aplicados 10s m M o s  descriptos con mt&&dad, se didbuyen esos datos a todos 
10s miembros de la Colsboracih Whipple; cmeqxmde entolaces hacer una 
descripcih de 10s mbtodos de d i m  . . de eventos y dlculos de significancia. 
La d e t d h n  de pulm atmosf6xicos Cetenkov se 
realizan a1 azar y a intentalos de tie- qw son, en promedio, mucho mayores que 
el tiempo de resolution de la electr6nica Bd instrumento, lo que constituye un ruido 
de P k n  (Scargle, 1981), por lo que d ntirmo de eventos en cualquier intervalo 
de tiempo csta bien dewripto pot una distribuci6n de Poisson por el cual la 
v d e r a  tasa promedio de eventos cs iQmximada por la tasa local promedio de 
eventos sobre un intervalo de tiempo mu& mayor que el intervalo bajo estudio. 
Antes de iniciar una biisqueda de periadiddad en una serie temporal, es necesario 
una i n H 6 n  cuidadosa para v e d h r  d c o m p o ~ e r r t o  random de 10s datos, 
dado que un mido sistedtico pu& pr& fbrlsas periodicidades. Supongarnos 
enrtoncu~ qm tenemos un aperimento dmdc contarnos fstones mediante un detector 
que es estimulado por una fbente de mido poiasmiano obteniwose una tasa 
promedio a. Asumiendo que el tiempo de ne~olucib del detector es suficienternente 
pequeflo, la distribuci6n de Poisson es: 
que es la probabiiidad de observar n ewgltos en un interval0 de tiempo .r , donde 
#J = ar es el numero dado de eventos. Esta firmula fbe usada en esta tesis para 
verificar que 10s tiempos de arrivo estuvieran distribuidos al azar, pero la 
dependencia de la tasa de eventos con el W l o  cenital hacen que 6sta varTe 
considerablemente; este problema podria arer solucionado determinando el promedio 
local por cada media hora de observacibn (Reynolds, 1989). 
Una mejor qroximaci6n a1 problema de control de 
calidad se obtiene modiicando la ecuacicin anterior Dara describir la distribution de 
intervalos de tiempo entre su~'es?vbs lv -  " b i  eve o , lo que constituye una distribucih de 
intervalos descripta por: 
donde la constante K se calcula integrando esta probabiidad con respecto al tiernpo 
desde 0 hasta la longitud del interval0 y esta integral debe ser iwal a 
. k. Llegamos entonces a una ecuacibn que permite predecir el rnimero e s p e r h  de 
intervalos de tiempo entre r, y r, dado el niimero total de eventos No = aT : 
. . - - -  
Cuando tra$anos con observaciones tomadas ea el 
modo Con/Sin fiente, esto es, estaRlos htentsndo determinar si  una hente p d  
es emisor de radiaci6n y, la inftmm%n @mile son c u e  digitales (cd) 
tomadas de la zona donde so encuentm to mkum contra una zona de comparacibq si 
se encuentra que la diferencia a t r e  las d de la zona Con fbcnte es mayor que la 
zona Sin h a t e ,  queda por evaluar la pmbaWdad d i s t i c a  que se asigna a esa 
observacibn positiva, o sea, det& la dgnijlcacidn est&ca o niwl & 
conzanur de la deteccibn; se intenta, en d d n i h ,  detemnhar si la firenCe en estwtio 
es emisor de radiation y o si el ~XCCM) ees Mido a fluctuaciones estadisticcls del 
fondo nocturne. Este problema fUe estudbdo y desardado por Li & Ma (1983) y, 
dado que es el m h d o  que aplic3uem08, hamnos una somera description del rnim: 
sea una observaci6n de la cud se han obtcasldo kw siguientes datos (Figura 2.9): 
el numero de eventos sobre la fbente, N, obtenidos en un rlempo t,. 
el niumro de eventos en la regi6n de cornparadon, NI, obtenidos a un 
tiernpo $ 
Se define a1 cociente entre 10s tiempos de observacih sobre la fbente y sobre la 
regib de comparacion: a = tJf que es shnplemnte un factor de normalization para 
la cantidad de eventos tornados en ambas observaciones. Podemos definir la cantidad 
de eventos a considerar para el Cglculo estadlstico como: N, = a Nf , y la seRd 
vendra dada por: 
Figura 2.9: Obscrvdh tipica ea rotidaomia MAE. 
La ec. 2.1 m d b e  para el caso de observaciones 
ConISin fiente, donde el tiempo sobrc la b t e  es igud a1 tiempo hers de ella y, en 
consecuencia, a = 1, a: 
El mejor ajuste a una distribucion gaussiana lo 
lograron usando el d t o d o  de inferencia estadistica que uti l i i  (N,) = 0 como 
hip6tesis nula, y cuyo valor de significancia Gene dado por: 
1 1 .  
cuando a z 1. Para 10s Aculos de signi6~1~1cia de esta Tesis usaremos la ecuacion 
Una vez calculada la significancia s de una deteccibn, 
podrernos obtener el nivelk confiama de esa deteccibn y sed el valor de la fiinci6n 
de Gauss integrada entre s y s. En te trabajo adoptaremos como criterio para la 
deteccibn de una fiente el nivel de 3t7 de significancia, que corresponde a un nivel 
de.qmfianza del 99.86%, que equivale a obtener un resultado de 3a entre 750 
debid0 a fondo. 
2.4.5 - Anailisis de fuentes ped6dicas: 
Las p r i m a  o b a v d ~ ~ d g  fiimtp w e  se sabian 
. - 
p e r i M i  por m emisom en otnr ion@&s de ond<-bpic&te radiopulyreq 
fiieron reahadas por Charman et J. (1968) y Fazio et al. (1968); ellos anaharm 
dgunos piilsares utilizando el pabdo cuaocido de datos radioastroni,micos, pao 
era evidente que si esos objetos entitian rrrdidn y en el rango de 1 TeV el flujo 
debia estar por debajo de la sensibilidrd del instrumental 1 1 r  s , ~  I de entonces; incluso a X " k h  
menores energias (algunos MeV) u ~ a  potaste e d m r  como el pulsar del Cmgrejo no 
era detectable. Hubo que esperar a1 hamiento de satdites como el SAS-2 y el 
COS-B para que confirmaran que d C&o y Vela eran fiiertes anisoror pa 
encima de 10s 30 MeV. 
es un sistm de medicibn y registm tb tiempo da gtsln exactitud para que 10s 
errores de madici6n de h p o  scan m d m  atanores que 10s periodos buscados. 
Siempre que sea posible se d e b d  buscur b s  de ese objeto a menores energk 
donde la h t e  sea suficimtemente l idmsa como pwa obtener una estimad6n 
confiable del period0 y, a partir de earsa prhatros, construb una cwva de luz con 
ud-te no existe un conjunto de reglas 
para anhlisis periodic0 de observacjom en d rango de 10s TeV debido a la itlcertezrr 
en la forma de la curva de luz y de la baja telaci6n se&d/ruido. Existen algunos 
m&odos que se usan con fiecuencir m la mtronomia MAE, per0 nixgum es 
totalmente aceptado por la c o d a d  dentfflca como absolutamente confisble; 
queda a criterio del investigador aplicar raqueilos criterios que se ajusten mejor a 
cada objeto o conjunto de objetos. DGslcsibiraaos algunos de 10s msls populares y 
que serfrn de utilidad en el desarrolb de It Ppesente Tesis. 
En todos los cams se trata de, dado una muestra 
consistente en tiempos de h v o  de los menta, buscar desviaciones signifieativas 
" '-4 i:' del comportMliento aleatorio] , . . .Y j , '  ;. - 1 
Plegamiento de 6pocas (epoch folding): 
Este m M o  ha ddo extmsamente discutido (Lesrhy ot 
al. 19834 1983b; Leahy 1987); consiste en dividir las f'ases del pirlsar #i en en celceldas, 
rd t ando  una distribucibn de fases c;uya M a c i b n  de la uniformidad es indicativa 
de la proseracia de una sefial; usando la ~ B ~ W C B  X j  de Pearson, &finida corn: 
donde: xi = ndmero de eventos rn la d d a  j
- 
x = numero medio de eventos por celda 
$ = la variancia asociada ax) 
Si no hay Mal pulsada, el numero de eventos por 
celda estarh sujeto sblo a fluctuaciones de Poisson, ya que dj = ; ,con lo que la 
estadistica sed una chi-cuadrado con (m-1) g d o s  de libertad. Por lo tanto, un valor 
alto de f , con una baja probabiiidad aisociada debida a alguna fluctuacibn, es 
indicativa de una detection positiva. 
Este mCt& time la desventaja de que no existe 
uniformidad de criterio en m t o  d nthcm de celdas en que debe ser dividido el 
canjunto de datos; si se adopta un critdo y tuego se intenta otro d i f m t e  (o sea, 
elijo un numero de celdas apriori, anali;89 y hego to reemplazo por otro) se incurre 
en una penalidad estadistica, ya que csto inctementa el nirmero de pmebas 
reduciendo la signific~cia del resultado. T m M n  debe tenetse en cuenta qut si el 
numero de evemtos por celda es pequ-, la d i i i b n  23 deja de tmer validez. 
Test de Rayleigh: 
w 
b,, 
, I  .;'i ,i.& . s 
La estadlatiea de kylei&%e desarro%ada por Lord 
.,....C 
', 
Rayleigh en 1894 como una herramienta para estudiar la migracicin de las aves. Fue . E . . . .  . 
. 
.....* introducido por Gibson et al. (1981) en la astronomia de MAE y es una de las : * ; 
r W : T  4 - I  r - .  
1 h - 4 . F .  hemmientas de andisis mhs usadas en la astrofisica de altas energia .... a a *  
. .* 
. ,or .  
:..- 
tlasiameats, la anrdistica de Rayleigh ,g , .rtL *..... 
, - 0 0  - 
formada por una combinacih de vect- tmitarios {G} (con i = 0, ....,(N -1) c ~ n  N 8 
el numero totd de eventos que forrnan la muarm) que provienen de un conjunto de 
fases dd fHilsar tales que 10s vectma hman tkngulos 2 x 4  con respecto a la 
diieccih comspondieae a / - L La hngitud ctel vector que eoptdica la 
d i i i h  media del conjunto {c,} at6 dado pm: 
donde un valor alto de R se amcia a w desviacih simcativa de la distribucibn 
d o n n e  del conjunto de fases del pirlssu. Si N > 100, la probabilidad P de obtener 
un valor dado de (bajo la hipbtesis lula Hk 10s eventar & t e e t h  son akbidnr a1 
fondo & rayos cdanicos) ss evalba ugndo d hecho que ~ N E  esth distribuida como 
, esto es: 
y se define la Potencia del test de W i g h  (al period0 que esti siendo evaluado) 
como: 
A difaacncia de la t M c a  de Plegmiento de Epocas, 
d test de Rayleigh es poderoso para la datwcibn de curvas de luz anchas y de t i p  
sinwoidal, per0 se debe ser cuidadoso en 61 atso de u a curva de luz que presente 
mfiltiples pioos; por ejemplo, supongarnos una curva J luz con dos p i m  gemdos 
separados por 0.5 de h e .  Un andisis d o  el tegt de Rayleigh probablermnte no 
detectaria esa fbente si 10s pulsos f b m  de mnplitud similar; esto es porque 10s 
vectores asociados a 10s dos picus h opuestos y tenderian a anularse 
mutuamente produciendo un valor peqllcAo de 1a estadistica. Este test fit5 aplicado a 
10s datos de AE Aquarii tanto crudos anw.los deccionados por al&n d e r i o  (que 
ddbiremos en 2.5) para detectar peridbidad en el movimiento de rotacibn de 
una de las mponentes dd sistema, tma& la frecuencia fltndamental ( a: 33 seg) 
como en el primer arm6nico ( rn 16.5 w) y que desribiremos en detalle en el 
Capitulo 4. 
Test de Pearson: 
Para cum 611 1uz con picos angostos se u t k  este 
test donde en una muem de tam& H las f w  son acumuladas en m celdas. La 
co- curva de luz se somato a wna pruebs de uniformidad mcdiante la 
iihmlk 
xi es el e l 0  de eventos en la celda i &rihidos c m  X3,, para d m  > 5. Este 
test tti! q k a d o  para la detecci6n de p a i o d ' i  en d movimiento orbital del 
&ema ( rn 9.88 hs) y que descl.ibiremos en el Capitulo 4. 
Como jmo previo al arasrlisis de las observaciones 
obtenidas con el reflector de 10 m del Whipple Observatory, es imprescindible 
conocer en detalle el adisis que w realiza de cada evento recogido para 
discriminarlo del fondo de radiaciibn c h m h .  
2.5.1 - Breve historia de su desam110 
Bbicamente se trataba de encontrar la mrurera de 
diierenciar efibe las cascadas y y las cawadas p que permitieran conmar  las 
primeras y descartar las ultimas. Como ya hemos discutido en el Capitulo 1 
(§1.4.3.3), existen caracteristicas propias de cada t i p  cascada que pueden ser 
utilizadas para este fin y una de ellas se basa en la diferente forma que poseen mbas 
cascadas gobre el plano focal de un tdampio Cerenkov. Los primeror cslculos 
analiticos heron desarrollados por Zatsegin (1965) y las primeras Jimulauones 
numdricas por Rieke (1969) y Castagnoli et al. (1972); todas ellas indidan que la 
forma promedio de una cascada y es eir- pan p~gmttros de itnpacto pequellos y 
que se va defbmando7 adquiriendo forma $e corneta (cuasi-eliptica) a rnedida que el 
padmetro & impacto crece, que es quhdene a deck que el eje de la cascada se 
aleja del eje dd telescopio (Figura 2.10 y 2.1 1). Otro aFecto del increment0 del valor 
del p h e t m  de impacto es qub la h@m cbmbza a despabse qt e . . 
'L 4~ -- cham, por lo que la direcciibn de a 0 L la caruda y la ohentacton 
guardan una esltrecha relaciibn. Este efecto es aplicable tanto a las c a a a b y  como a 
las cascadas-p; sin embargo estas ultbm proceden de particulas que llegan de 
diiecciones aleatorias debido a la distribuctbn isotr6pica de 10s rayos dsmicos. 
En el aAo 1985 se realizaron nuevas simulaciones 
utitizando computadoras mucho m L  poderosas (Plyasheshnikov & Bignami, 1985) 
tomando corno modelo al telescopio de 10 m del Whipple. Las concIusiones a que se 
llegaron heron que las imigenes generadas por un fotbn y es m b  regular que la de 
un rayo cbsrnico; que la orientacibn del je mayor de la elipse medido respecto de la 
hea que une el centroide de la imigen con la position de la fbente, a, s e ~ a  corno 
discriminador; que las fluctuacioms de luz a lo largo del eje mayor de la elipse, %2, 
que son mayores en el caso de p que y, era tambikn un buen discrimidor. De alli 
10s autores concluyeron que una combinaci6n de esos dos discriminadores, a y $ , 
incrementaria la relacion se&d/ruido en un factor de 4 o 5. Para ello descartaron 
aquellas Wigenes con p ~ ~ e t r o s  de impact0 muy pequeilos o muy grandes (puesto 
que, o son circulares o quedan fbera del camp0 visual). 
Casi s i m u m c n t e ,  Hillas (1985) r M  otro 
conjunto de simulaciones para el tel- de 10 m y sobre cascadas y y p. Ambas 
fieron diseliadas para urn fbente cemtmb en el campo visual de la chant  y 
tornando las siguientes dibuciones de cntl@as: 
Figura 2.10: Esquema simplificado de eOmo se generadan Ins imsgenes en un 
telescopio atmosfCrico Cerenkov para dlferentes parametros de impacto D: 
a) 4 ; b) >O ; c) >> 0. 
Lois padmetros de impacto se variaron sobn 
un h de 500 m de dihetm y ye iduyeron etbtos bpticos tala como: 
d g m a t h m  y aberraciones e i m p e r f b  m ia supedicie de 10s espejos. En la 
Figura 2.12 podemos ver una imhgen prod\scida por una mmda p y una y asi wmo 
urn tzqqmkibn de esta liltma sobre la dmam de dta resolucibn. 
Hillas obgrw I- m i m s  resultados antexiores en 
cumto a que las imhgenes de una cascdty wan m h  cortas y e s t m h s  y con 
me~lores fluctuaciones que una d p ,  d i d o  el tarndo promedio de hs 
primem de 0.5" y de 1" para las sqpindas, pro  sws simulaciones mostwon por 
primera vaz idgenes anillo, que son aqdas  qw poseen una componente muhica 
mayor que lo normal y que produce un enmmhmiento de la im@n pmduda por 
protones. 
Capitulo 2 
Figura 2.11: Caracteristicas angularcs de imhgenes simuladu que se formm en 
un telescopio Cerenkov atmosf~rico generadas por un fot6n y de 0.1 TeV y para 
distintos parametros de impact0 . Cada isofota represent. una reducci6n de 
intensidad por un factor fi. Las linur llenas representan el pulso completo 
de lur y las punteadu son como aparecerian en un detector con un tiempo de 
integracibn de 2.5 seg. (Rieke, 1969). 
El paso siguiente era lograr un conjunto de parametros 
para discriminar entre cascadas p y y basado en el trabajo de Plyasheshnikov & 
Bignami (1985); asi se llego a la conclusion que las imagenes con ancho, largo y 
orirntacion grandes debian descartarse. Hillas definio una serie de parhetros que 
son actualmente utilizados para analizar las imagenes obtenidas en la camara de alta 
resolution del telescopio de 10 m. 
Figura 2.12: Imhgenes de una CIS& producida por un a) prot6n de 1 TeV; b) 
fotin y de 320 GeV; c) la m b a  imagen en la chnara de aIta resoluciin. 
Las deMcbnes dabs por Hillm (1985) para 
parameet.iZar una imkgen son (Figura 2.13): 
Ancho: dispersion RMS a lo largo del eje menor de la imkgen. 
Largo: dispersion RMS a lo l q o  dd eje mayor de la f i g e n .  
Dhncia: separation entre loa c%ntros del campo visual y de la im8gen. 
Odentacihn (a): hgulo f o d o  entre el eje mayor de la Mgen y la 
hea que une el centro de la imirgen con el centro del campo visual. 
Tamafio: naimero total <k: awn- di@talcs (c4 de 10s fototubos 
involucrados en la imagen. 
Aneho-azimutal: ancho RMS de la *en respecto a1 eje que une 10s 
centros del campo visual y de la imhgm. 
Podems uituslkw 6sicamente egtos parsmetros 
observando anterior, las defEniciones mateditiw de l a  mismos se pueden encontrar 
en d Apdndice I. 
Centro del 
canpo visual Intensidad m9xima 
(centro de la imrigen) 
Ya hemos dado las definiciones de Hillas para 10s 
pmbnetros de una a g e n ;  analkmos ahora sus dependencias en fhncion de 
cantidades fisicas conocidas: 
el taman'o de la im4gen esta relac'inado con la cantidad de fotones que se 
generan en la casoada y, por tartto, es proportional a la energia de foton 
prirnario. 
d 
I I 1  'Am la otientacidn er el Lgu~o que fo- el eje del telescopio y el eje de la 
& es claro, entonces, que un hgulo grande indicara que la direccion a 
la que el telescopio esta apuntando no coincide con la direccion de la 
cascada. 
la dWwcia depende del p a r h t r o  oe mpacto y de la energia dd primario 
(pues a menor en~rqja del primarb, mayor altura,@ 'cio de la cascada). $4' 
la forma es la proyeccion dd desamllo lateral (ancho) y del desarrollo 
longitudinal (largo) de la cascada. 
Con b Wnic ih  de parhetros de Wgen 
d+rarroll.drs mtoriormente, Hillas (1985) we6 las simutaciones a la c h a m  de alta 
~~ d s t e n t e  en 10s 9 1 fototubos 86 2,s cm y 10s 18 tubos externos de 5 cm 
uhicada cn el p h  focal del reflector de IO n Se obtuvieron Ias distribuciones de 
10s padmetros para eventos y sirnutsdog y svsntos p observados (Lang, 1991); se 
descartaron aquellos evontos donde el m b b a  de la idgen se localwa en el anillo 
exterior de 18 fototubos o en el fototubo central (zonas 6 y 0). El resultado se 
muestra en la Figura 2.14 puede apreciarse claramente la separation de 10s dominios 
de eventos y y p; entonces, para diferenciar entre 10s dos tipos de cascadas se 
definen valores de aceptacion para eventos y denorninados cortes (cuts); queda 
entonces determinada la Tkcnica & Idgenes como la que utiliza estos cortes para 






Figura 2.14: Dominios de 10s parimetros de Hillas. 
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Da werdo a lo expuesto en la seccibn 
anterior, la selecci6n de eventos inicitbdos por un fot6n y contra un evento iniciado 
por un hadr6n se basa en las simulacionm que definen dorninios de validez de 10s 
parhetros de imhgen; quedan de esta forma determinados ciertos valores 
aceptables denorninados cortes. Mostmemos a continuacion la aplicacibn de este 
m&odo a las observaciones realidas sobre la Nebulosa del Cangrejo durante el 
period0 1988-89 y cuyos resultados puedan encontrare en Vacanti et al. (1991). 
La Nebulosa del Cangrejo fib observada entre 
noviembre de 1988 y mano de 1989 utiljzttndo el reflector de 10 m con la Chara  
de Alta de Raolucibn en el plano focal; la versibn de la h a r a  es aquella que 
consktia en 91 fototubos de 2.5 cm y 18 de 5 cm. La tecnica de observacibn 
adoptada fire la de C o d i n  fiente, por lo que el tiempo efectivo de observacibn de 
la h a t e  es del50% del tiempo total. Se tomaron 77 pares en total de 10s cuales se 
seleccionarol? 65 que constituyen la base de datos para el posterior adisis. Esta 
misma fiente habia sido ya reportada por d grupo con observaciones realizadas con 
la versibn anterior de la chara  (37 fototubos de 5 cm) y cuyos resultados pueden 
c o d -  m Weekes et al., 1989; por lo W o ,  el objetivo principal de estas nuevas 
observaciones era el de demostrar que la nueva version de la chara  s iwcaba un 
increment0 de la potencia del sistema. Cada evento que disparaba el sistema era 
gometido a urn serie de & o s  para d d w  si se 10s analizaba posteriormente. 
Usando ei padmetro Ancko-azimutal y tomando las 
mnas 2 a 5 de la cbara o sea, elirnine$o el d o  de fototubos exteriores y el 
central junto a su d o ,  se encontraron un total de 14.622 eventos sobre lafiente, 
1 1.389 eventos en la regi6n de c o m p d b q  siendo la diierencia de + 3.233 wentos, 
o sea, una significancia de + 20e. Bsto represento una mejora respecto de la 
deteccibn anterior (Weekes et al., 1989) QG 3-4 veces en la relacion seiiahido y de 
10 veces respecto un telescopio c o n v d n a l  que no use el sistema de imhgenes 
(Fazio et al., 1972). 
Para determk 10s mc@anismos productores de 
fotona y em una fiente, es menester la detQMlliRaci6n dd espectro de energias; en el 
atso de la Nblosa  del Cangrejo se ti- 8atw desde d rango de radioondas hasta 
10s MeV, pudlCndose agregar, ahora, inhmwibn proveniente de la parte superior 
dd eqmtro. Existen algmu fientw repa* en el mgo de 10s TeV a EeV, entre 
&as, Cygnus X-3, Vela X-1 y Her X-1 (Wtekes, 1987) donde se puede representar 
d espectro integral por u~ur ley de potencb con un indice espectral de -1.0; sin 
embargo, la medicicin de flujos integraloE jm mdio de diferentes instrumentos 
ubicados en ditirenteg lugares y, par supmto, distintos tiempos, no son confiables 
debido a la ausencia de una fiente esritrdar y de ma calibration absoluta de 10s 
tdesqdos (umbrdes de energia, brew de deccibn y, por tanto, niveles de flujo). 
- A  b s  tekmpi& atmosf&icos Cerenkav son instrumentos adecuados para la 
medici6n de aergia dado que: 
la luz Cerenkov es una componente calorim&rica de la @a 
electromagn&ica y, por lo tanto, una buena medida de la energia primaria. 
10s detectores optices poseen un Larptio rango din8mico. 
Estas propiedades han signifi 
junto con experimentos de UAE para este prop6sito. Pero 10s que utilizgn la tknica 
de idgenes tienen ventajas adicionales: 
el campo visual es grande y puede deEectar la imhgen total del evento. 
grrm rango d i  debido a la aprw cantidad de pixeles involucrados. 
+or mcdicibn be la posicibn dd 0bt)troide de ha imiigen. 
Simuladoslear Monte Carlo mostraron que emiste unit 
fdd&n directs mtre el tamaiio de la idgen (que es el numero total de 
fbtodectrones en todos 10s fototubos) y el espdro de energis del p M o .  Se 
encontr6 que para un detector con hgdo conitad nulo apuntado a una hente 
ubicada en el ccntro del campo visual, la altua del I#llso es una buena medida de la 
umgh de la h t e ;  esta relacibn se menti.cne en el mgo de energias que va cntre 
lors 100 GeV y 10s 10 TeV para eventos rn valor= cEe &ancia entre 0.68" y 0.95" 
, que implicr que el nucleo de la mads at& cntre 50 m y 125 m del centro del 
amp0 vIsu4 y para valores dcl ancbdwmtd menores de 0,16". 
datos obtenithdose 6.933 evemtos Con heate y 4.734 eventos Sin fuente que 
paswon la sdeccibn y posteriormaate dieftr'rbPddos en celdas de 100 fotoelectrones 
cada uno. Se ajusto la cwva a una i q  da ptemias entm 400 GeV y 4 TeV y se 
derivb un indice epxtral difbrmd & -44 f 0,1 para 10s datos Con-Sin futnte, 
por b que se concluye corn mejor e s h d h  para el espectro & la fbente a la ley 
dada por: 
para: 400 GeV<E<4 TeV 
2.6: MCOodos de anilisis de datos: 
b~ desarroUo de las t6cnicas de discriminaci6n entre 
eventos producidos por rayos y de aqudos que constituyen el fondo se basan en 
dulaciones para la optimization de c- en uno o mk  parhetros de la imagen. 
Los primeros fberon ancho azimutal y dib&ncia derivados por Hillas (1985) y que 
pamitieron la detecci6n de la Nebulosa del Cangrejo en un nivel de 200 de 
sigdic8ncia (Vacanti et al., 1991). Este Wodo utilizaba una limpiezu de la imagen 
que consisitfa en elirninar cualquier fototubo que registrars menos de 10 cd como 
proceso previo a la parametrization. El establecimiento de la Nebulosa del Cangrejo 
como fbente patron ha petmitido el desarrob de nuevos rnkios de W s i s  entre 10s que 
se destaca el mdtodci de Superwrtes y que deM:ribhmos a continuacibn. 
2.6.1 - Supercortes: 
Este metodo ha sido descripto por hrnch et al. (1991) y se basa en la optimization 
de 10s parhetros largo, mcho, distmtcia y orientation y en una limpieza de la 
imagen mucho m6s elaborada que en 10s mbtodos previos. Aqui se definen dos zonas 
de la imagen: figura y contorno con sus respectivos umbrales ufy uf . Estos valores 
ya no representan una 
cantidad minima de cd en un 
pmt, sin6 que esta definida 
como el nlimero de 
desviaciones estandard de 10s 
valores de pedestal op que la 
seilal de 10s fototubos debe fripln 214: ejcrple dc ua evento doade re muedkm bs fdotubar que Mi el coatatno 
superar para ser parte de la (grh) Y 1. fimra (ecp). 
figura o el contorno. Lafigura 
La Pgura queda entonces determinada por aquellos fototubos que tengan, como 
minimo, u f g  cuentas digitales y 10s que forman el contorno superen las u,op 
cuentas digitales y que Sean adyacentes a un tubo de IaJigura. En la figura 2.14 
puede verse un ejemplo de un evento de este tipo. 
Podems m m i r  10s pasos que se sipen con 10s 
para cada conjunto de dam w daarminan los vdores de @ d e s  y su 
desviacion. - yY- 
susb9h.accibn de 10s valoras da es de cada evento. 
10s fototubos que han sido dumte la c4mnacibn son anulados. 
10s fbtotubos qwe no perten- d r h figura ni a1 mntom son anulados. 
aplicaci6n de las p u n k s  obtdlridur por la lbmpara de nitdgeno. 
eliminacibn de eventos que no pugen el nivel de disparo de soffware (que 
ha varirsdo a lo largo de las d i s t h s  obmaciones, como vcfemos luego), o 
10s que presenten tamaAo de la magm n q a t b .  
parametrization de 10s eventog rpficarido 10s criterios de Hillas. 
selcccibn de eventoo utilizando mprawtes. 
La opt ixnbib de lods pirrBunetros prodyo 10s 
siguientes valom para 10s cortes y & unngdes parspgum y contorno: 
Discrimination por orientacidn: 
R e a n a b d ~  las observrciones presentadas por 
V m t i  et al. (1991), y u t i h d o  estg n u a ~  fbriCIIl de panmetrizwibn de la imagen, 
I 
la sigd3cancia de esas obsedones  se *itwmnmt6 haata 34 a , pen, hay que hacer 
la salvedad de que este d t a d o  no prsrt4 ta tamdo como verdsdero dado que se 
llplicaron a posteriori, por lo que m vdih sl m h  para 410s. Sin embargo, cuando 
se aplica (a priori) a dates tornados cos posterioridad (Reynolds a al., 1993), se 
obtienen: 
Este d o d o  e9 el esthndard para el anaisis de las 
hentes &sewadas por el Grupo de Width y del Observatorio Whipple; 
continuamente se realizan trabajos de optimiPbciim de 10s parhnetros dado que 
supercortes & completamente probado prw mgos de energias por debajo de 1 
TeV (donde posee su mayor &&a) y b v&6n anterior de la chara  de &a 
resolution. 
La neeesi$ad de cantar can un conjunto de cortes que 
permitiera el W s i s  de eventos da mayor energia Uev6 d desumllo de 10s 
scqpercortes exteladidos, obtenidos rndkte simulaciotm Monte Carlo y para la 
version ant&or de la dunam, por bhbmty (comu~cad6n privada); para obtener 
log valores de 10s cortes, para cab padmbv Minido por Hillas (ando, largo, 
a @ h  y d i m l a )  se p r d b  a graflcar aa# pafmtra contra el numero total de cd 
en la imagen (ncd), despu6s de la wlstraccibn da pubtales, equalizacibn de las 
ganancias y limpieza de la imagen y se c~conb.6 el mejor ~ u s t e  a esa curva. Luego 
se eligi6 uns banda paralela a la cunn qirtassda; para largo, ancho y ablaa la forma 
tbncional pan d ajuste result6 set de L fionna: -1 x lie(- + cte2, rnientras que 
para disfimcia es urn constante indepcddtlto dd valor de ncd. Las hnciones que se 
obtuvieron son: 
Valores de Supercortes Extendidos obknkh por simulaciones Monte Carlo para la 
versi6n 1991-1992 de la C k a  de Alta Resoluci6n 
Vdores de Supercortes Extendidos obtenidos por simutaciones Monte Carlo para la 
versi6n 1993-1995 de la C6nw-a de Alta Resoluci6n 
La depen* ftncional de 10s parhetros con el 
nrimero total de cuentas digitales en la (&ma&) y, a su vez, la relacibn entre 
&e y la ar-ergla del ptimario motivi, quo sara d o s  lo9 mpercortes extendidas por 
primera vez sobre datos r d e s  ohmidm dR h t e s  confirmadas, para la 
determi~mcibn de la Relacidw & drcm [ C q h i o  3) y para el estudio de AE Aquarii 
Capitulo 4), conjuntarnente, en wte ultimo cam, con el andisis esthdard. 
Rdacibn de Duma: dcsarrolls d d  mCtodo y aplicacibn. 
La determinadb del espectro de energia de una fiente 
ernisora eq slrtl ~ugar a dudas, una de las tamas msls importantes en el estudio de 10s 
mecanismos que p e m i ~ .  fi t 9- psrtloulsa hasta las velocidp$~, rel+t.iyiiStcas fi- 
necesarias pan produck eddbn de deotones T a, el rango de 10s TeV;'en el c& de las 
o b d n e s  de fotones y en el rango de 1- MAE utilizando la tknica atrnosftkica 
Cebenkov existen algunas dependencias & ia eaergia con partimetros instrumentales y las 
condiciones en que se toman las observdones que hacen que 10s resultados no sean de 
la calidad necesaria para establecer una ky espectral absoluta de una fitente; las 
mediciones de flujos intepales con & i f '  tdescopios en distintos periodos de 
observation carecen de confiabilidad a caw& de ia Wta una calibrd6n abduta de 10s 
misinos (energhas umbraleq Breas de coleccibn y, por tanto, niveles de flujos detectados); 
ademhs, m u c h  de las fientes parecen ser v d e s  (Fegan, 1990) lo que dificulta a h  
m8s la d m 6 n  de ese espectro. Por b tanto se prefieren mediciones realizadas por 
un unico instrumento de amplio rango d i m  y en un determido period0 de tiempo. 
La cmponaats de luz Cerenkov de una cascada 
atmosfiSrica es untl medida &rim&ica & b ca;scada t d  y, por lo tanto, de la energia 
do la particula primaria. Una de las wntajas de la tCcllica dc idgenes sobre 10s 
detectores convencionales es que permite nradir (si bien en hnna aproxhada) el valor 
del parhetro de impacto de la m d a ,  a taw& dd parsmetro &ancia, puesto que &e 
d definido como el desplazamiento ded W e l e  de Ia h g e n  respecto del eje 6ptico. 
De esta manera pueden seleccionarse c u d a s  compren&das dentro de un cierto tango 
dc parhetros de impacto (y por lo tanto, da distsmeia) donde la densidad lateral es 
apro-amente unif'orme. 
Como mencibnrunoa anteriormente, otro de 10s problems 
es la f'alta de una calibracibn absoluta de un ~escopiio Cerenkov; investigaciones 
conducidas en em diieccibn (Rover0 ct al., 1993) pueden super=, en un firtwo cercano, 
un fhctor de convmi6n entre el 
n u m k  ae fotoelectroms generados 
( n, - k nfb y que constituycn la M a I  (lu4 tnnrformad. a cuentas digitales, seri 
utilizada para construir la ley espectral de la fbente. La cantidad de luz que puede 
I colactarse de un pulso Cerenkov es proporcid a la reWividad de 10s espejos, pero la 
luz noctuma que constituye el ruido & fondo tr proportional a la raiz cuadrada de la 
rdadividad; por lo tanto, a bajos v a l m  de Fcnectividad (que es el caso del reflector de 
10 m en 10s aHos 1989-91) la d esta c a t m b d a  con mido de fondo, pero es muy 
diicil evaluar en qud porcentaje. La tasa de mmtos que registra el telescopio no es &lo 
fimci6n de la Fetlectivided sin6 que hay otms Wores, tales wmo: condiciones 
atmosf3rica.s distintas en cada observaci6n (jluso, dumte el desmollo de la misma 
o W d 6 n ) ,  elevacibn de la fbente, variaciBn en la gmmcia de 10s fints, etc. 
En el caso prrticular del Wkipple y de aquellos grupos que 
utiiizen la tknica de imhg-, y, en corr3#uftlcia, 10s padmetros definidos por Hillas, 
se presentan otras incertidumbres gen& en la dqxmkmia de esos parsunctros con la 
energia de la particula primaria o, dicho m -0s t$rminos, la dependencia con la 
cantidad de luz total en la cascada; se pudu entcnder tcstrr dependencia por el he& de 
que a medida que incrementatnos el valor de am e-a primaria, se incrementa la 
prababilidad de que la particula penetre nibs profbdamente en la atmosfera y, por tanto, 
el m;gximo desarrollo de la cascada se proQboai a ~penor sltitud, m&s eerca del detector. 
El primer intento de derivar una ley espectral difmcial 
para la Nebulosa del Cangrejo basada en &os obtenidos por el Observatorio Whipple 
(deccionados usando d pargmdro tmdbdllul irJ) f b G  realizado utilizando 
simulaciones Monte Carlo que mostranon que M a  una relaei6n lined entre la intensidad 
de luz medida y la energia del fot6n y primarb para mergias entre 0.4 y 4 eV para 
padmetros de impacto entre 50 y 125 m ( V m t i  et al., 1991). El espectro redante  fbe 
(0.4 TeV < E  < 4.0 TeV): 
que indidan que relaci6n entfe la intenddad de luz y la energia del primarb era m b  
compleja que ma simple relrrcibn lW (Lewis d al., 1993). En primer lrrgar, se cambia 
el criterio de sdecci6n se modifica para qrrs d h de cdecci6n del telescopio sea lo 
mris grade posible y relativamente h d e p d h t e  de la -@a. Esto se lopa usando un 
criterio de seleccibn que sca depend'rcmte & h c rq&  aunque a costa de perder 
signifmwia d i s t i c a ;  y, segundo, ss cs&bicace un d o d o  para estimar la energia del 
!primario. Estas ~ l a c i o n e s  ilewuon a ma ky espactral diferencial del tipo (0.4 TeV < 
Los errores sktedticos provienen de la incertidumbre en 
la estimacibn de la energia umbral, la cud, a au vez, se deben principalmente a la 
in- en la dectividad de 10s wpejos a1 tizmpo que se realizaron las mediciones; se 
estiman 10s emres sistemhticos supanid f 25% de variaci6n en la rellectividad 
asumida. El espactro resultante se mue9tn cn la Figura 3.1 y cornparado con el espectro 
prtvisto por e1 d e l o  Sincrotrbn-Comptgn (de Jeager y Harding, 1992). 
De la fie= es posible obmvar una dispersi6n en 10s 
valores de flyo absolute. Existe acuerdo en runbos grupos que han medido un espectm 
de que el indk  espectral integral es -1.6, paro cxiste desacuerdo en el flujo por un factor 
de 3, lo que mestra la dficultad inhercnte a este tip0 dc detemhaciones. 
Una forma de indep- el resultado de todos 10s 
b o r e s  que introducen las incertidumtarw ahba descriptos semi desarollada en la 
seccih siguiente; sera posible obtencr una primera qroximaci6n a1 problema de 
establecer como varia el flujo de energia emitido por la fuente, aunque sin poder 
cuantificar ese flujo. 
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Figura 3-1: Espectro integral de la Nebulosa dcl Cangrejo (Lamb, 1993). 
3.2 - Desarrollo del mitodo: 
Supongamos una expresion general para el espectro 
diferencial de una fbente dado por: 
donde: N : numero de eventos 
E : la energia 
k : una constante de proporcionalidad 
: coeficiente espectral 
integrando la earacibn anterior entre dos vdma dados de energia se tiene: 
definarnos una nueva constante: 
con lo que la ec. 3.1 queda: 
En general, para dos valores Be energia podmms escribir: 
si ahom supomnos que el valor de la tndffgia es proportional al niamero de cuentas 
digitales (cd) de la forma: 
donde : Si es d dmero de cuentm digitah ( t a d l o )  de la imagen, tendremos: 
r ?  
1 L 
donde la constante K' absorbe to& las otras constantes. Definamos entonces la 
Relucidn de Durna como: 
con lo que nos i n d e p e n d i s  de todas la9 coastantes y s610 se involucra el error en la 
detennhaci6n del ncmero de cuentas digitales para cada imagen. 
f !  
11.{.1 .u 3.3 - Aplicacidn a distintas uentes: 
El grupo Whipple ha detectado hasta la publicacibn de esta 
Tesis, tres fbentes emisores de radiaci6n y en el rango de las MAE; la determinacion del 
espectro de cada una de ellas es materia de controversias, por lo que se a p l i d  la 
relacion de dureza deducida anteriormente a d a  una de ellas en un intento de tener una 
idea de c u b  abrupt0 es el espectro y qu6 debe esperarse en cuanto a la detection en 
otros rangos de energia. Las tres fbentes ddectadas son: Nebulosa del Cangrejo (Vacanti 
et al., 1991; MRK42 1 (Punch et al., 1993) y MRKSOl (Quinn et al., 1999, donde se 
tienen dos fbentes extragal8cticas y una galktica. Las observaciones de las fbentes 
fberon realizadas utilando la nueva vcI.si6n de la c h a m  y con 10s conos de luz 
colocados; estos ultimos son una m k a  reflectante que cubre las zonas comprendidas 
entre 10s fototubos y dirigen la luz hacia ellos. El procedimiento utilizado se basa en la 
idea de seleccionar eventos cuyas imageries esth comprendidas entre un valor minimo y 
urn, m h o  y agruparlos en tres difkrmtes intervalos, pues necesitamos s610 dos 
nheros  para determinar una recta; basta, entonces, con encontrar la relacibn del n6mero 
de eventos contenidos en dos de ellos respecto del restante para asi tener una idea de la 
pemdiente de la recta que ellos representan; ma N, el numero de eventos en exceso en un 
rango de tamaiio de la imagen comprendido entre S, y (a * S, )  y N, el n h e r o  de 
eventos en exceso en un rango (a * S,) y (a * (a *So))  ; esto equivale a elegir rangos 
I de igual tamailo logaritmico, con lo que efvitamos el problema de que el segundo tienda a 
inf~nito; esto es sencillo de ver a partir de: 
pues: 
log(a So) - log(S,) a log(do/S, )  = log a 
bg(a2 So) - log(a So) = log( dS,, /US,) = log a 
la determinacibn del valor de a surge de ma inspeccibn de la figura 3.2. Como puede 
apreciarse, si agrupamos 10s ever$oompor su tamsiio en celdas de 100 dc cada una 
% " 1  r- existen tres zonas para las cu es fa v&6n es, aproxirnadamente, constante; esto es 
mejor visualizado en 10s grti£icos interiores donde se tomb el logaritmo del numero de 
eventos. Otro efecto que se observa es urn mrcbda asimetria en 10s eventos con tamaiio 
< 400 &; queda entonces determiando d *or de a = 2.5 que define 10s siguientes 
b 
intervalos: 400 < S, < 1080 ; 1000 < S2 < 2500 y 2500 < S, < 6250, con lo que, 
utilizando la ec. 3.2 y sustituyendo 10s vdorslr: & Si, quedan definidas dos relaciones: 
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Figura 3-2: Distribucibn de eventos selecciodos got tamaiio y agrupados en intervalos de 
100 dc; se muestran Ias tres zonas elegidas: S,, S2 y Sf . 
La detefminaci6n t - p r  wlo surge de aplicar la 
fbrmula de propagacibn de errores de un codaak 'sea x $& variable que es fUnci6n de, 
a1 menos, otras dos variables u y v que.son ks realmente medidas. Puede expresatse la 
variancia de x ( c ? ~  ) como una hncion de 1m vrviancias de u y v (d, , d, ) en forma 
aproximda curno: 
Los dos primeros thnhos son prodoar  du los cuadtlcldos de las desviaciones que, 
&Tm&nente, dominan sobre 10s rwtmtes. Si hubiera variables adicionales para la 
det.oqinaci(?p de x , E 
trib 'ones a la variancia de x producirian t6mims ""p my 
h a r e s .  Ei t & m  thmino u, anuia cuando Lu variables son no cornlacionadas. 
Pam la de tmnmah  . del error en la relaci6n de dureza, 
debemos utilizar .el caso en que la variable x depede corn el cociente de rr y v , esto ear; 
por lo que la ec. queda: 
y dado que las mediciones esth no correlacionadas, el tercer tdrrnino es nulo; adeds, la 
desviacibn de cada variable es la rafi cwadrada de la variable ya que asurnimos 
distribucibn de Poisson, esto es: 
por lo tanto, la ec. 3.4 queda reducida a: 
para el caso de la Relacion de Dureza, donde u = Nj y v = Nfil, el error queda expresado 
Aplicatemos Wos resuhador a las tres firentes cEetec€das 
por el WAipple y obtedremos su relacih Be durem. En todos 10s easos 10s dam 
utilizados camponden a la liltima v e r s b  & la t h a n ,  esto es, @a qte cum con 
10s 109 pmts. de 2.9 cm y conos de Iuz htdados. Los eventos que fberon seleccidos  
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son aqudos que pasaron 10s supercortes &&s, dado que estos son m b  sensibles a 
6s altas energias. Dado que 10s datos u W o s  comsponden a 10s ailos 1994 y 1995, se 
aplic6 el conjunto de Supmortes Ext- dado en el Capitulo 2 (§ 2.6.1 y 2.6.2); 
este conjunto surge de simulaciones y habian sido aplicados a datos reales, lo que 
exige una optimization para obtener la myor significancia estadistica posible. Se 
seleccionaron 10 pares C/S firente de la Netwrosa del Cangrejo tornados durante 1995 y 
se les aplicaron distintos canjuntos de valor= de 10s parhetros hasta obtener aquel que 
maximizara la significancia. La mayor diierencia con el conjunto original se observa en el 
padmetro dissancia; esto es debido a que las simulaciones no tuvieron en cuenta la 
nueva versi6n de la chara  con el reemplaza del anillo exterior de 18 fmt de 5 cm de 
dihetro por 18 fht de 2.9 cm; si se tuvo en cuenta en esas simulaciones la presencia de 
10s cono de luz. 
Este conjunto de padmetros fb6 aplicado a las tres fuentes 
detectadas por el Grupo de Radiation r del Observatorio Whipple: 
- Nebulosa Qtl, Cangrejo: se seleccionaron 10s mqores 
pares ConlSi fbente tomados durante Diciembre de 1994, Enero y Febrero de 1995; en 
total, son 9 10s pares elegidos. 
- Markarian 501: existe un amplio conjunto de datos 
tomados en este periodo; se seldonaron 45 pares ConISin fbente en base a la calidad 
de 10s datos sobre m8s de 90 pares del total. 
- Msrkarian 421: esta fbente mostr6, durante 10s meses 
de abril y mayo, un notable increment0 en su intensidad de emisi6n, por lo que, con el 
prop6sito de deterrninar su comportamiento cuando mostraba esa caracteristica y cuando 
no, se seleccionaron tres diferentes tipoa de ob%enaciones: 
- 14 pares duraate alta intensidad. 
- 14 pares de baja intensidad. 
- 38 pares en todos 1m estados. 
El nhmero de eventos que pasaron la selecci6n de 10s 
S-cortes LWendidos en 10s casos anteriores son: 
MRK 421 (alta) 347 104 14 
MRK 421 (mixto) 682 201 4 1 . 
Con lo quc, H i  Ias ecuaciones anteriores y su error, 
obtenemos: 
I Crab I 2.41 f 0.27 1 7.29 f 1.26 I MRK 501 I 2.93 f 0.35 I 7.71 f 1.39 
MRK 421 (baja) I 2.90 f 0.47 8.22 f 2.05 
I 
MRK 42 1 (alta) 3.34 f 0.37 24.79 f 6.76 
I MRK 42 1 (mixto) I 3.39 f 0.27 I 16.63 f 2.67 
La Nebulosa dd Cangrejo es la kente mhs observada por 
el grupo Whipple y se han realizado intentos de detenninp lq ley espectral ( V a d  et 
!. ' al., 199 1; Lewis et al., 1993); el mhs raientc resultado (0  5. ) indica una ley del tipo: 
En cuanto a Madmian 421 se establk6, en base r 
r T' - 
i simulaciones Monte Carlo, una ley del tipo (h4ohant.y et al:; f 9%): , 
De acucrde a estos resultados mostramos en un grace 
! 
' ciilah espectral en w t m s  uux 3.3) sin embargo, y de acuaio a lor 
resultados obtenidos a1 aplicar la Relacib de wza, la forma firdonal ea exadunmte 
inversa a lo obtenido anterionnente por madib dc Sas medieiones y bs cuales adoleccn de 
10s problemas mencionados a1 inicio de este mpblo. 
Figura 3.1: Diagrama esquemftieo que m-a h ley espectral de I. Nebulosa dd Cangrejo 
y Marbrhn 421. 
En cumto a la tereera h t e ,  Markahan 50 1, a h  no se ha 
detcrminado la ley espectral de la rnisms; 10s valuf~;~ calculados al aplicar la Relaci6n de 
Dureza serB un importante indicio para su d a c i ( l n  find. 
3.4 - Conclusiones: 
La aplicaci6n de la Relaci6n de Dureza a las fbentes 
desectsdas hasta el presente por el Obmrvatorio Whipple prove una primera 
aproximacibn a1 problem de determinar cbaao se comporta la fbente en el rango de las 
MAE; las leyes espectrales deducidas hasta d psente para la Nebulosa del Cangrejo y 
Markarian 421 y su comp(~~aci6n con los obttistzidos por este metodo muestran que rwin 
nos encontramos en la necesidad de perfdonar 10s m&odos de cslibracibn absoluta de 
un telescopio Cerenkov y rninimizsr 10s tnores. El resultado de la seccion anterior 
obliga, ademits, a una revisibn de 10s fnd'fces espectrales determinados para esas dos 
fbentes. El d o d o  aqui desarrollado sera adoptado como andisis esthdard para toda 
nueva fbente que sea detectada por d gnrpo. 
AE Aquarii: Descripcihn, observaciones, anilisis y resultados. 
Describiremos en el presente capitulo una de las fbentes 
obsemdas, esto es, AE Aquarii, sus antedom reportes por otros grupos y 10s 
redtados por ellos obtenidos; ~ ~ t e  se aplicarsln 10s metodos de anusis 
descriptos en el Capitulo 2 a las obgervaoimes obtenidas por d Observatorio Whipple 
sobre esta fbente en un intento de detemrinar si es o no emisora de radiaci6n y en el 
rango de 10s TeV, tanto en modo de emiddtc eon2inu0, apor&dico o perigico. 
Es impr-b dv& al lector que dada la extensih 
de 10s adisis realizados pot el autor, no se krur hluido la totalidad de 10s mismos para 
no perder claridad y, por tanto, m o ~ ~  ejmplos representatives de cada tipo. 
Aquel lector interesado en una inspeecih tktdlda, j d r b  encontrar en el Ap6ndice IV 
10s resultados discriminad- tanto por mado como par ail0 y, en el caso dd modo 
peri6dicoY cada una de las observacionerr individuales y, cuando ello sea posible, 
agmpadas coherentemente. 
La Astronomia de Radiacibn y de Muy Alta Energia es un 
campo de la Fisica relativarnente nuevoy, sin dudas, en pleno desarrollo. Como tal, la 
deteccibn de fbentes emisom de este tipo de diacibn, d desarrollo de modelos tdricos 
que expliquen el mod0 en que emiten, la implementaci6n de nuevas tknicas de 
observaci6n y andisis de datos constituyen las tareas principales para la fbndamentacion 
de esta ciencia sobre bases sblidas. La deteccibn incuestionable como fknte estable de 
anision de radiation y de la Nebulosa del Cangrejo (Vacanti et al., 1991; Akerlof et al., 
1992), de Markarian 421 Wnch et al., 1993) y Markarian 501 (Quinn et al, 1995) son 
importantes como prueba fehaciente de la capacidad de deteccibn de 10s instrumentos y 
de 10s mdtodos de adisis de datos, pet0 no han logrado clarificar la situacibn 
observational que es, aiin, confirsa. Esto se debe a la cantidad de reportes de detecciones 
y limites superiores que son incompatibles o, en ciertos casos, no confirmados por otro u 
otros grupos independientes. Quiz& la propia naturaleza variable de las fbentes haga que 
la confeccibn de un catdogo sea una tarea subjetiva y, por tanto, la validation de una 
fbente por m b  de un grupo, altamente deseable. 
La aparente deteocih de AE Aquarii, por parte de dos 
grupos indepdientes, obliga a un i n t d v o  estudio de este sistema estelar para 
establecer, de ser posible, si es o no ernisom de diacibn y en el rango de 10s 1 TeV. El 
dcleo de esta Tesis recae sobre me &&ma, por lo que harcmos una det4ada 
descripcibn dei rnismo, las observacjonera reportadas en diferentes mgos de energia y 
con particular 6nfsis en el rango de las MAE. Dos grupos, Durham y P o t c ~ o o m ,  
indeqmdhtemente han r e p d o  la emi* at AE Aquarii de fotones y en el rango de 
8nersf.a E > 3 50 GeV. 
q? 
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4.2 - Descripcibn de la fuente. '.kg e i 
$ ;  
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Una variable m c a  (VC) tipica es un sistema binario 
cerrado (period0 orbital < 12 hs), compmto por una estrella enana blanca q w  atme 
material del otro componente, una est- ~nanra roja que ha llenado su Ubulo de 
Roche, la acrecibn de material sobre la caranr blanca lleva a la formacibn de un d i m  de 
acrecibn y la presencio de un firate ceffyvo mq@co ( w 104 - 107 G) en la VC puede 
producir una disruption total o parcial dd disco. Esto sucede en un 10% de las VC y 
lla6 a la subdivisibn de estas VC en dos grupos (Chanmugam 1992): 
- Polarcs o tipo AM-Herculis: en sets clase la enana blanca rota sincronicamente 
debido a1 torque producido por el intenso campo magndico y no se forma disco de 
acrecion. Se comprueba emisi6n hasta el ranga de 10s rayos X blandos. 
- P o k m  intermetfim: la enana b h c a  rota asincr6nicamente y es posible la 
formacibn de un disco de acrecion. Se comprcPcba emision hasta rayos X duros. 
La enana blanca en una VC tiene period0 de rotacibn que 
varia entre 33 seg para AE Aquarii (el m8s rslpido conocido hasta la fecha) y m4s de 2 
hs para TW Pic. 
AE Aquarii sr unr wukble cataclismica del t i p  DQ Her 
cornpuesta por una eJtnlla tipo KS y ur emma blmm pateneciente al gupo de las 
padims I-, y i t6 descubiwh p r  Z i  (1938). Es un sistema 
ampliamente observado y estudiado en w u h  longitudes de onda pues presenta algunas 
paticularidades que la convierten en wn m y  interesante objeto astronhico. Los 
estudios ~ O S C 6 p i c o s  hrtlr &do e f b t w h  por Joy (1954), Cmwfbrd and Kraft 
m 
u ' jl9~6), Paym-Cbposchkin (1969) y Chinclrid lad Walker (1974), mtre otros. De estos 
: 'I 
I estudios se deducen las sipientes c m c t e r f ~  &I sistema: 
sistedna binario d o ,  esto a, anbas estrellas se encuentran muy ceramas 
uua de otra (< 2 seg-luz). 
- 
. - ' pefIodo orbital del sistma: 9.88 ho. 
' : =. f F "  > - 
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la estfella K5 Ilem su 16bulo de Roche y transfiere materia a la enana blanca. 
la cnana blancll time un perlaGfo de rotaci6n de 33.0767 seg, lo que la 
cunvierte en la miis Mida en su tip. 
ubi& a = 53 pc, por lo que es la d s  mcana de su tipo a la Tierra. 
. d o  normal, presenta una ma@tud  id = 12. 
en estado normal la emisi6n en d m g o  dptico se muestra muy estable en el 
fun-, F, = 30.23 mHz y su primer armoico, F, = 2 F, (Patterson, 
1979). 
en el rango de los 0.1-4 keV (rqgibn X), muestra pulsaciones coherentes y 
estables en el fbndamental ~~ et al., 1980; Eracleaus, Patterson & 
Halpern, 1991). 
presenta hertes variaciones en el mgo optico de magnitud dm, -2  ( Z k ,  
1938; Walker, 1965; C i  $ Walker, 198$), y se reportan numerosas 
deteccbnes de flares menos intmms de mqnitud Am, w I que ocurren 
regularmente y duraciones que van desde minutos hasta horas (Henize, 1949; 
Lenoud, 1952; Lenouvel & Golay, 1954, Patterson, 1979; Cincarini & Walker, 
198 1; Van Paradijs, 1989). 
la enatlg blanca p r m t a  un campo @ice superficial B = 6 x I @  G. 
no se Mia  podido medii vab ibn  en el periodo de rotacibn de la enana 
blanca, fijbndose un lhnite superior de dWm < 1814 s sl (Patterson, Beuermann 
& Atiicano, 1988). Esto hacia que b r a  un sistema extremadamente estable; sin 
embargo un reciente cstudio sobre obsmmiones bpticas realizadas entre 1978 y 
1992 (Meager, 1993) revelan quc la errana blrnca posee una variacibn en su 
period0 de rotaci6n W& w 5.6 x ItPl* s sl proveyendo al sistema de una h t e  
de energia cin&ica rotational Id2iD.rBI m 6x IOtt erg s1 . 
las pulsaciones en d periodo de 33.08 seg muestra dos picos casi iguales por 
ciclo por lo que el espectro de ptencias time un pico mhs herte en el primer 
arm6nico (16.5 seg) que el co-diente al hndamental. 
muestra emisiones de tipo flare ea el rango 6ptico en escalas temporales de 
una hora durante 10s cuales apats~dcn oscikiones cu-Bdica (m 
(Patterson, 1979) cuyas amplitudes sub t i m t e  mayores que las anteriorem. 
el flujo de radiacibn X est& tambib p u l d  en un period0 muy cercam al 
optico (Patterson et d., 1980). 
4.3 - ObservaEianes previas y ns de 10s GeV y TeV. 
AE Aqullrii es un sistem ampliamente observado pues es 
, 
la etlrrna blanca con menor period0 Be totach conmido hasta el momento> esta 
relativmcnte cercana la Tierra y pose UR disco de l~~~eci6n. Nos concentraremos sobre 
quellas observaciones relacionadas a las akas y muy altas energias por su estrech 
vincula&n con esta tesis y las que sea cEe inter6 en otras longitudes de ondas, 
remitiremot? al lector con la necesaria rt&mmk. 
El instrumento EGRET a bordo del Compton Gamma Ray 
Observatory realizi, un relewrmiento s h  una extensa lida de variables cataclismicas 
que incluy6 A .  Aquarii (Barret et al., 1994). Las observaciones heron realizadas desde 
Abril de 1991 hasta Novimbre de 1992 y &en un rango de energia desde 100 MeV 
hasta 30 GeV, que es el rango diitunico dd isstrumento. Los resultados reportados son 
negatives para el period0 en cuestion, ddv%ndoge un limite superior de 531 x 10-8 cm-2 
sl para energh mayores a la) MeV. 
'PI' , . 
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4.3.2 - Durham: 
..In; El grupo de h Universidad de Durham, Inglaterra, posee 
QS+te~escb$6s atmosfCricos Cerenkov, donomimdos Mi& ZU y MuL N, en Narrabri, 
Australia. Estos detectores operan indepcndientemente por lo que es posible hacer una 
- 'mrrelacion entre las observaciones de w ~ ,  y om; poseen un sistema conventional de 
: - 
"triple coincidencia dpida con una apertura del orden de lo FWHM. Funcionan de 
manera t o t h t e  similar, except0 por el k h o  que el Mark III tiene un espejo de 33 
m2, dent- que el Mark IV tiene uno de 18 m2, pot lo que el primer0 tiene una energia 
umbral msls baja v una tasa de eventos W A  mayor, que lo convierte en un instrumento 
m8s sensible. 
Las observaciams heron realhadas en 10s aiios1990, 1991 
y 1993. Los resultados reportados por el gruplo Durham (Bowden et al., 1992; Chadwick 
et al., 1995) pueden resumhe en 10s sigtht9e items: 
Obsewcrciones mes a mes: 
en las observaciones tom& en Ocbubre de 1990 comb'& 
incoherentemente, sugieren periocficidad en el primer armonico (16.537 f 
0.002 )seg. a un nivel de signSam68 de 10-4 (Figura 4.1). 
una evidencia similar en Agom de 199 1. 
resultado negativo en Setiembm y Qctuhe de 199 1. 
Observaciones individuales: 
Se analid cada observacion individualmente en 
busqueda de periodicidad: 
no se encuentra periodicidad cuando se investiga en el fbndamental. 
una observacion tomada el 11 de Octubre de 1990 muestra un fberte efecto en el 
primer armonico (Figura 4.2). 
Figura 4.1: Datos totales de Octubre Figura 4.2: Observacidn del 1 1 
de 1990 combinados usando informaei6n de Octubre de 1990 combinados 
de fase; la fleeha indica la posicidn del incoherentemente (Bowden, 
primer armdnico (Bowden, 1992). 1992). 
Conjuntos de 4200 seg.: 
Los resukadcw pubticados por el grupo Sudatiicano, el 
: I  .,,. ISFH 
cual desarro~laremos m% addwe, sugieren la posibiidad de observar 
Oscilaciones Cuasi-PerMkus fq en segmentos de 1-1.5 hs. Se dividi6 el 
conjunto total de obmacioms (35 noches) en segmentos de 9000 seg. de 
duracibn y se bus& periodicidad m 16 periodos independientes entre 16 y 17 
BGsqueda de bursts: 
En la noche del 13 de Octubre de 1991 se observo un burst de eventos 
Cerenkov de corta duracion (- 1 &), fenomeno registfado independientemente 
por ambos telescopios. El telescopb Mark III detect6 48 eventos en exceso 
sobre un numero esperado de 64, esto es, un (75 f 12)% sobre el fondo de rayos 
hsrnicos, mientras que el Mark N (menos sensitive) 26 eventos en exceso sobre 
34 esperados, o sea, un (76 f 14)% sobre el fondo; esto represents un exceso de 
4 . 5 ~ .  El flujo derivado del exceso dcl telescopio Mark III es de 108 c d  sl
para fotones y de energias > 350 GeV (Figura 4.3). 
Se encontro otro burst en la noche del 15 de Agosto de 1991 con una 
significancia de 4.20 y tarnbih observado por ambos telescopios. 
El 1 1 de Octubre de 1993 observan un burst de 4.200 seg. de duracion con 
una probabilidad de ocurrencia de 16-7. 
Figura 4.3: Perfil de la performance & 10s telescopios Mark 111 y IV en Ir 
noche del 13 de Octubre de 1990 don& se muestra un increment0 del contaje 
en ambos instrumentos (Bowden, 19!32), 
En estos tres ultimos casos, el grupo observa evidencia de 
emision pulsada en el segundo armonico en un nivel de probabilidad de 10-4. 
Resumiendo entonces, el grupo Durham observa 
fenomenos esporadicos de corta duracion 100 % pulsados en el segundo armonico; no 
observa periodicidad en el conjunto total de datos tanto en el hndamental como en su 
primer armonico, ni emision estable. 
4.3.3 - Potchefstroom. 
El gnrpo sudaficano de Potchefstroom posee un 
telescopio atmosferico Cerenkov denomindo Nooitgcdacht Mk I (de Jager et al.. 1986) 
consistente en cuatro unidades independicntes separadas por 55 m de distancia una de 
otra. Se considera que el sistema detectb un evento si tres de ellos lo hacen dentro de un 
intevalo de 12 nseg. 
Desde 1986 me grupo realiza o b s d o n e s  6pticas de 
AE Aquarii utilizando dos telescopios & 0.75 m y 1 m pertenecientes al 6bsenmtorio 
Astroni,mico de Sudfica (Sutherland); dm de @as observaciones son simulthneas con 
las de alta energia (14 de setiernbre de 1990 y 19 de Junio de 1991) donde se obsenaron 
flares opticos de amplitud media A q ,  - 0.44.8. Las observaciones en el rango de 10s 
TeV se realizaron entre 1988 a 199 1 y 1992 a 1993 (Meintjes et al., 1992; Meintjes et 
al., 1994). 
El anasis se concentrb en la busqueda de emision pulsada 
en el rango de 10s TeV; tomaron un rmgo de fiecuencias comprendidas entre 15 y 100 
MHz que represents m6s de 1300 fiecuencias independientes c o m b i i  
incoherentemente usando el mbtodo de Eadie et al. (197 1) y cuyo resultado muestra que 
no hay ernision pulsada; luego se toma en cuata la information 6ptica de AE Aquarii 
para investigar alguna posible corrdaci6n a r e  el espectro anterior y las fiecu&as 
opticas fijas: f, = 29.9 d z  ,f, = 38.0 inHz y F, = 30.23 mHz. Todos 10s anasis 
realizados por este grupo se basan, entonces, en la siguiente hipbtesis (Meintjes et al., 
1992): si existiese emisidn de radiacidn y ale MAE por pmte a'e la fiente &ran& un 
Si se tom en menta las 277 horas de observation 
r d b d a s  poa este grupo entre 1988 y 1991 y se suman incoherentemente no se 
mcuentra seaal alguna con alta o moden& sigttlticancia estadistica. Sin embargo, 
c~ando se u t h  10s resultados de obsewacionas bpticas tomadas en forma simultbnea 
con las de MAE, este grupo encuentra una sdlat coherente que se repite en el rango de 
fiecuencias de 29.9 - 30.23 mHz durante 105jkzms dpticos (Figura 4.4). 
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Figura 4.4: Relacibn entre un flare 6ptico y deteccibn en el rango de 10s TeV a 
una frecuencia cercana a 12 (Meintjes, 1991). 
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En el period0 comprendido entre Julio de 1992 y Agosto 
ie 1993 se realizaron ocho observaciones opticas y con telescopios Cerenkov 
simultineas sobre AE Aquarii, resultando en mks de 3 1 hs en total. El andisis de estos 
datos heron reportados por Meintjes et al. (1994) y afirman haber detectado 
periodicidad en el hndamental a1 surnar imherenfemente todos estos datos a un nivel de 
lo-' y previo a la aparicion de un Bare 6ptico (figura 4.5). Ademas observan dos bursts 
de 1 a 3 minutos de duracion despub de un flare optico; el mas intenso produce una 
signrficancia estadistica de 4,6 a (Figura 4.6). 
La busqueda de periodicidad en todos 10s datos desde 
1988 hasta 1993 no muestra resultados positivos cuando se considera emision coherente, 
esto es, cuando se utiliza la de la fase en que se encontraba la fbente a1 
momento de la ernision 
Figura 4.5: a) Periodograma de la observacibn del2O de Agosto de 1992 
correspondiente a) durante period0 quieto previo al flare; b) durante el flare 
(Chadwick, 1995). 
Figura 4.6: Observaci6n simulthea bptica y MAE dd 23 de junio de 1993 donde aparecen 
dos burst (Mcintjes et al., 1994). 
Resumiendo, el grupo Potchefstroom no registra emisibn 
estable; detecta dos episodios de burst & 1 y 3 minutos y la busqueda de periodicidad 
muestra emision pulsada cuando se asume la hipotesis a posteriori de correlacibn entre 
flm bptioos y emisibn TeV en el fbndrmollt.l; no se ementra emision pulgda en el 
primer armbnico cuando se reproduce el d l s  reaiizado por el grupo Durham. 
4.3.4 - HEGRA: 
El grupo HEGRA Collaboration posee un telescopio 
atmosf&ico Cerenkov en La Palma (Chwias) & 8 m2 de superficie y una c h a m  
wnsistente en 61 fototubos de 1" de dihe&o formando un camp de 3.9 O de dhmtro. 
AE Aquarii fbe observada durante el period0 comprendido entre el 8-2-95 al 9-1 1-95 
obtenibndose 35 hr de datos @radbury, S.M., 1995). El grupo utiliza la misma t W c a  
de seleccibn de irnagenes que el Whipple basada en 10s parhetros de Hillas; se realizi, 
una bhqueda de exceso en el nlimero de cuentas digitales y de fedmenos de flares, 
concentdindose en 10s de corta duracibn (l', Z', 3' y 5' en p a s  de 30"). Los resultados 
fberon negatives en todos 10s casos y a h  no se ha realizado un anhlisis de emisibn 
peribdica. 
4.4 - Observaciones, anilisis y resultados del p p o  Whipple: 
4.4.1: Observaciones: 
Posterionnente a tas publitxiones de 10s grupos de 
Sudfica y Durham, el Observatorio Whipple comenzt, la observation del sistema 
binario AE Aquarii desde el mes de Octubro do 1991. En el Ap6ndice 11 se d d a n  las 
observaciones tomadas en mod0 Con/Sin frrt~te y las realizadas en modo Seguimiceto, 
fecha, duration, elevacibn promedio y calidad del cielo al momento de la observaci6n; la 
c h u a  de alta resolucibn u t i W  cambib durante el curso de este trabajo: en las 
obmaciones tomadas en 10s aiios 1991 y 1992 se utiliz6 la versibn consistente en 91 
tint de 2,9 cm diametro y un d o  exterior & 18 fmt de 5,O an de dihetm; en el a h  
1993 y 1995 so reempld el anillo exteriar por 18 fhts de 2,9 an de di&nretro y se 
agegaron conos de luz (5 2.4.2). En total sa obtwieron 738 minutos en d o  CIS y 
2.401 minutos en mod0 SqpimSento, lo qw ham un total de 3.139 minutos sobre la 
fbnte; sin embargo, a1 efeetuarse las pmabsl de d d a d  sobre 10s datos st encontfaron 
algwros con d i m s  problemas, por lo que debimn dtscartarse m h  de 200 minutos de 
obmacibn y que no se incluyon en lrrs tablas do1 Apendice 11. 
Durante 10s custro a o s  que transcurren entre las primem 
observaciones y las obtenidors a1 presente, tanto el telescopio como la dimma de alta 
resolution su6icron diversas modificaciones que dcBeri ser tenidas en cuenta d momeato 
dd anrilisis de l a  datos. La principal n##litia.cion mbre el telescopio fb6 el re 
aluminizado de 10s espejos a partir de 1993; ta reflsctividad se increment6 en un 70?? 
respecto de la version anterior lo que impha una mayor ddvidad.  Esto se traduce en 
un cambio en las condiciones de observmib y posterior anaisis de 10s datos; 10s 
p h e t r o s  instrumentales a lo largo de estos periodos se &allan a continuaci6n: 
I P A R A M E T R O S  X N S T R W M E N T A L E S  
Se selGCCionmm 27 pans Cod in  obtenidos bajo buenas 
condicioms de tiernpo y con la &ara de 91 + 18; se utilizb para este adisis el m&odo 
de Supercortes (8 2.6. I), estandarizado pos el Whipple, y 10s Supacorta E w t e w ~  
(5 2.6.2) para investigar el comportatmento a uwgias m6s elevadas. En este iiltimo caso 
se aplic6 por vez primera este mstodo a datm reales, puea hasta el momento Mian sido 
desmoIIados pot sirnulaciones Monte Culo, lo que exigib una optimizacibn de 10s 
mismos para obtener la mejor signifida d s t i c a  para un dado conjunto de datos. 
Para ego, se aplicC, el m&odo a un crrnjunto dc obsawdones de la Nebulosa del 
Cangrejo (20 pares CIS) para diierentes vabrca de 10s par6metros hasta maximizar d 
resultado, con la misma metdologia apficlda en el Capitulo 3 para la Relacion de 
Dureza. Como resultado se obtuvieron un amjunto de p w b t r o s  para las obscnacioms 
tomadas con 1a versibn 1991-92 de la c h u m  de dta resolucibn que detallarrros a 
contjnuacibn, y que pueden ser comparados can el conjunto inicid dado en 5 2.6.2: 
Una v u  o ~ o s  10s parhetros se 10s aplicb a lor 
En nin- de las obsecvaciones se aprecia un resultado 
positivo que indique la presencia de emision por parte de la fbente; tampoco se perciban 
anomalias que hagan sospechar de problems instrumentales o en las condiciones de 
observation. La conclusion es que 10s e v e s  rogistrados pertenecen a1 fondo y no a la 
fiente. Esto permite la obtencion de UM eota dxima a1 flujo observado; dado que la 
firate no fie detectada positivarnente se deduce que el flujo proveniente de la mima es, 
a1 menos, menor que algrin valor mlixho. 
Se requiem prua considerru que una deteccidn es positiva, 
un exceso de 3 desviaciones estindar y, de -do a la ecuacibn 2.1, que 
donde el primer miembro reprmnta la &id pmeniente de la hente; si c o n s i d s  el 
tiempo total de observation y el kea de coleccibn, entonces podemos estimar el hjo  
proveniente de la fiente como: 
N , - a &  
?EM.) = < A = Flnjo MMmo t,, d. t-.Ad. 
esta es unra ecuaci6n aproximada dado que ao se conwe el espectro de la fbente por lo 
que el valor dd h a  de c o l d 6 n  es cakula& d a n t e  simulaciones, &lo para f&ones 
y. En nuestm caso, 10s valor- son (para a = 1): 
t, = 28 x 27 x 60 = 45.360 seg 
por lo que el flujo m h o  pm ermisi6n atabb es: 
FIujo MrLrimo (estabJe) < Z4x I&12 ~ m - 2  s' para E > 350 GeV 
Una v d W n  adicional de que los 
corresponden rl fondo y no a rayos y a eaaontnr la distribuci6n del paritmetro a pn 
las observaciones a30 a ailo; como ejecnplo de w eficiencia reproducimos 10s g&cos 
obtenidos para una de lu fbentes detendupr d Whipple: Marlurian 42 1 (Figun 4.6). 
En la Figun 4.7 mostramos 10s grffim dc dirtribdn del padmetro a para 10s aAos 
199 1, 1992, 1993 y 1995 p m  AE A q d ;  pude aprwiarsc claramente que no odste 
sdal alguna en 10s datos. 
06.'i'd.i'd.k'O.i&? 
A l p h r  (degrees) 
0n/01f Dl- 
' 0 0 ~  
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Figura 4.6: Distribucik & prrbsc4ro u para Markarian 421. 
Datos 1991 Con Fuente 
Figura 4.7: DWistribuci6n d del prrfinctro a para AE Aquuii. 
4.4.3: Biisqueda de tmisiones dt  mrta duracibn: bursts y flares. 
Los reportes'dtl grupo Durham (Bowden et al., 1992; 
Chadwick et al.; 1995) i n d m  la posible crrrisi6n de radiaci6n y en el rango de las VHE 
en forma de eventos (burst) de corta duracittn (entre 1 minuto y 60 minutes); como ya se 
ha explicado, AE Aquarii ha sido obsmda  en varias longitudes de onda y en casi todas, 
la presencia de este tipo de fen6menos a comhn. Se han reportado en el 6ptico 
(Patterson, 1979; De Jeager et al., 1993) y X (Patterson, 1980); sin embargo, el 
@irumento EGRET del CGRO no ha reportdo ninguno en el rango de 10s GeV @met 
k 'I 
et d., 1992). Es entonces imperative la Wsqueda de este tipo de emid6n de corta 
duracion en la base de datos del Whipple. Para ello se adopto la si&ente cstrategia: 
dado que 10s reportes indican una dispmibn temporal que varia desde 1 &to hash 
mk de una hora, se tomaron todas aquellw obiPervaciones realizadas sobre la kente y se 
comeron ventanas de 1' con paso de 12", 3' con paso de 36" y 10' con paso de 120" ; el 
criterio adoptado se basa en el siguiente argumento: 
- el burst de 1' reportado por el gmp Durham irnplica un flujo de 1W p'cm) s 
que traducido al reflector de 10 rn marcaria la presoncia de 210 y em 1'. 
- el burst reportado en 1993 de 70' dc duracion, 7.3 x 1 0-lo f l  cmf s, impliearia 
detectar 17 yen 1'. 
- un burst de muy poca intensidad, Bt 10s que se producen habitualmente, de 
2.9 x 10-10 Ycm* s, se traduce cn 6 wentos en un minuto. 
Teniendo en cttcsrta que Is tasa de eventos por minuto que 
rcgistra el reflector de 10 m es menor a 2, oeatrar la bhqueda en un burst de 6 eventos 
parcce una hipthesis d I e  y bastan& oonravativr; ri ss detectasen fenbmcnos de 
estm cmcteristicas entonces habria que &ar su sigdicancia astadistica. Por lo 
tanto el criterio de selecci6n adoptado es: 
Dada una ventam & longitrrd L (minuhs) y un paso U 5  (segundos), 
considkrarernos como candidat0 s I& conjunto dc eventos contenihs 
en em ventuna si: 
Nra de eventos 2 6 x L (mirrutos) 
En la figura 4.8 se muestra, para cada ventana, el numero 
de eventos incluidos en una ventana de lodtud L contra la fiecuencio de ocurrencia de 
tales eventos para una observaci6n s e l h n a d a  por d o .  Asirnismo se presentan 10s 
resultados para Supercodes y para Swpetcortes Eurendidos. Si bien el rango bajo 
estudio es mayor a1 reproducido en 10s grscos, se acotaron para favorecer la claridad. 
Resulta claro que no aparecen incrementos significativos en la tasa normal de eventos 
registradas durante !as observaciones para ninguna de !as ventanas elegidas. 
La posibilidad de que la fbente emita esporadicamente en 
energias mayores a 1 TeV motivaron la brisqueda en tres diferentes regiones de energia; 
para ello se realizo una seleccion de acuetdo J nlimero de cuentas digitales registradas 
en la imagen, en 10s siguientes rangos y de acuerdo a! ail0 de observation: 
- 1991 y 1992: (0 - 800) dc ; (800 - 2400) dc y (2400 + ) dc. 
- 1993 y 1995: (400 - 1000) dc ; (1000 a 2400) dc y (2400 + ) dc. 
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Figura 4.8: Ejemplo de distribdb dc cyentw para diferentes ventamas. 
Ninguna & lm divisiones anteriores 16 el rango total 
muestran evidencia de la existencia de t a b  Wmenos. Para determb si existe alguna 
tendencia por parte de 10s mbtodos dc d&6n que distorsionen 10s resultados, se 
realizi, una selection al azar de 100.000 (wentos (sin u t i l i  mitodo alguno), luego 
normalidos al aiio 1992 (soguimiento) y qlicaron 10s criterios anteriores a 10s datos 
reales de ese d o .  La similitud de lrrs respwstlas de 10s diferentes criterios asegum la 
imparcialidad de 10s mktodos utilizadoar (I;W 4.9) y refirenan la idea que 10s eventos 
pertencen al fondo. 
Nm. da event08 Nm. do wef#oa 
Figura 4.9: Distribucibn de eveatos para el rilo 1992 utilizmdo, a) 
Supercortes, b) seleccibn al azar. 
Para detednar la consistencia estadistica y verificar que 
10s eventos son debidos al fondo y no a la emision de la hentk se graflcaron las 
sigruficancias estadisticas en hncion de la tiecuencia como se muestra en la Figura 4.10. 
Para ello se calculo la significancia para cada celda, donde se dividio el rango total en 
celdas de 0.5, de acuerdo a la ec. 2.5 para N < 10, y comparado con la media para cada 
observation, excluyendo la propia y la anterior; se muestra para cada aiio y en todos 10s 
casos la aproximacion a una gaussiana as notable lo que asegura la distribucih unifome 
y la inexistencia de desviaciones de la unKonnid4 estadisticamente significativas.. 
Figura 4.10: Ditribud4a 
Para asegurw la validez de este analisis se simulo un burst 
de 1' de duracion generando artificialmente 10s eventos en una de las observaciones; se 
simularon distintas intensidades, a saber: uno similar al de 1993, esto es, 17 eventos y 
otro de 10 eventos que esta en el lirnite estadistico para ser considerado como td. La 
Figura 4.11 muestra el aspecto que presentaria uno tales casos, donde hemos elegido h 
cantidad de eventos necesarios para eonsiderar un examen miis intensive de esa 
obxrvacion particular, esto es, el umbd de 6 eventos en una ventana de 1' con paso de 
12" . Como queda claro. si tal cantidad de eventos apareciera en una ventana en 
particular, seria claramente visible. 
4 -24  
por rllo de Ias significancias. 
Figura 4.11: Simulacibn de un burst de 6 eventos presente en 10s datos; el 
grifxo de la izquierda es una observacibn normal; el de la derecha muestra la 
misma observacibn .I inyectar artificidmente esos eventos en 1'. 
4.4.4: Blisqueda de emisi6n pcri6dica. 
Ambos gnlps ,  Durham y Sudafrica, han reportado la 
deteccion de d a l e s  periodicas provenientes de AE Aquarii, aunque Durham o b s e m  tal 
emisi6n en el primer d n i w ,  mientras que Sudf ica  en el fundamental. Expondraos 
a continuacion 10s diferentes analisis en busca de seWes periodicas y que comprenden 
ambos casos. 
Las c o o r d ~  de la ftente son (12000.0): 
AR = 20h 40m 08.2s 
Dec = -00°52* 17" 
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Los par6metms orbitales fireron elegidos de acuerdo a 10s 
detenninados por Robinson et 11. (1991) a pa& de l a  heap de emisi6n y que se 
utilizaron para corregir el movimiento orbital dd sistema. Los valores son: 
T, @ia Juliano Mdtficado) = 39030.830 (3) 
P, (dias) = 0.4 1 16580 (2) 
a sen i (segundos luz) = 2.4 
inclinacibn orbital: 65' 
donde: T, es la referencia cem para las d c i o n c s  y comsponde al tiempo de la 
conjunci6n espectroscbpica con la estrclla K a tfavQ del obervsdor. 
P, es d periodo orbital del sistema (9.88 hs). 
En ambos casos 10s nrimeros entre par&ds representan el error en el liltimo digito. 
Otros pardmetros de inter& son; 
F, = fa03023 rl (33.079 s de geriodo) es la huencia  de rotaci6n de la enana 
Manca. 
dP/& 5,6 x 1 s sl es la v h c k k  temporal del periodo de rotacion de la 
enanra blama (spin-down) 
Para realivu gatos an6lisis se utilizaron todos los bar 
disponibles de 10s aitos 1991, 1992, 1993 y 1995 tanto en modo CoR fmrrt& como 
Seguimicnto (5 2.3.2). Esto represents m b  de 42 horas de observaeih tanto arr 
condiciones de tiempo A para las primerrr y A - B para las segundas; existen &gums 
observaciones realizadas en condiciones un tmto dedkmables, per0 que no afedan la 
busqueda de la periodicidad de emisi6n. 
Cuando una s e k  temporal de eventos es registrado por un 
instrumento localizado en la tierra, el movvsllento . . propio de &a y de &a con respecto 
al sol, asi corno otros efectos secundarios, deben ser tenidos en cuenta y corregidos; el 
resultado final es ,que cada tiempo de arribo de un evento es corregido respecto del 
baricentro del sisterna solar, quedando de esta rnanera como si fbera medido por un 
observador en reposo desde el centro de masa del sistema solar. Sin embargo, el 
relativamente largo period0 de rotacibn de la enana blanca asi corno dd sistema binario, 
podria hacer innecesario dicho tratamiento si es que el error introducido a1 evitmlo es 
mucho menor que las magnitudes y 10s enms involucrados. Para decidir si era o no de 
aplicacibn el baricentrado, se tom6 una observaci6n al azar, se le aplici, el m&do de 
' baricd .rlaal' o Tr r comparo con 10s valores origimles sin baricentrado. Para ello se busci, 
I '  
- : ]alguna obsewacion que presentam un valor rdativamente elevado de probabilidad d 
-aplicar el test de Rayleigh, se repitio apticruldo baricentrado y se volvio a realizar con 
baricentrado m h  correction orbital. La tabla Serior muestra 10s resultados para la 
observaci6n ae9363 de octubre de 1992: 
queda claro que no existe diferencia apreciable para este tipo de sistema con rotacion 
lenta, por lo que no se aplico el mbodo de correction b~centrica en lo sucesivo. Esto 
lleva a un sustancial ahorro de tiempo en el milisis de 10s datos y disrninuye 10s errores 
en la manipulation de 10s mismos. 
4.4.4.2: Usqueda d e p d -  en d movimiento orbital 
Una primera aproximacion al problema de buscar 
periodicidad en el sistema binario es considerar el movimiento orbital del sistema y 
determinar si existe algirn 
tipo de caracteristica 8~er/ aa ..' . . . . . . . . . . . . . . . . . . . .  . . . . . . . . .  
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Figura 4.12: Curvas de luz usando test de Pearson con 10 y 90 
celdas. 
wristencia de d@n period0 se aplic6 el tat ds Panon *re 10s duos de cada d o ,  en 
10s males se dividio dos subconjuntos: 10 sdciaar y 90 & (Figurn 4.12) 
Puede d tduc i i~  Bc la figura que las curvas de luz 
resultantes de agrupar 10s wentos con 10 o 60 ddas no mestan signos de alguna de 
modulation en la distribucidn, por lo que no d t e  W16n peribdica cuando se tiene en 
cuenta el movimiento orbital del sistema El ahnu anaJirrir se reaM para 10s aiios 1991, 
1993 y 1995 con similares resultadoo. 
Se aplicb a test de Rayleigh a cada observaci6n individual 
en 10s cuatm aflos de la base de datos; corn se dijo anteriormente, no se corrigieron 10s 
tianpos de anibo de 10s eventos por Id-. La birsqueda se centrb en encontra 
valores de potencia del test dcientemante altos que fberan indicio claro de la presencia 
de urn seilal periodica. El criterio adoptdo fire el siguiente: dado que el gnrp 
sum- reporta la detecci6n de emisib pcribdica en fkecuencias cereanas a la 
iimdmmd, se eligi6 un r q o  de ti- que abarcctra tanto la fbndamental corn 
las ficcuencias observadas durante 10s flares 6pticos. Siendo F, = 0.03023 sl , se tom6: 
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por lo queda definido un rango de fiuencias F, = (0.03023 f 0.0001 5) s1 que abarca 
todos 10s valores posibles de inter&; este interval0 incluye las fkecuancias f1 y f,. Se 
barrio el espectro en 100 pasos uhliundo ambos tipos de seleccion de eventos: 
Supercortes y Supercortes extendidos. La Figura 4.13 muestra un ejemplo de este 
andisis para una observation de cada aiio. 
Tambien se realizo una busqueda en el primer armonico en 
el rango: F1 = (0.01511 3 0.000075) sl utilizando el mismo procedimiento que para el 
findamental (Figura 4.14). 
Figura 4.13: Test de Rayleigh para una observacihn particular de cada aiio en 
el fundamental. 
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Figura 4.14: Test de Rayleigh para una observaci6n particular de cada ail0 en el primer 
am6nico 
Para determinar la confianza del test de Rayleigh y 
comprobar que no existe seiral periodica artificial en nuestra base de datos como se 
deduce de 10s analisis realizados anteriormente, se aplico el mismo criterio a dos zonas 
de control adyacentes a 10s limites superior e inferior, como se muestra a continuation: 
I 
Zona de control 1 Zona de control 2 
donde F,, es la frecuencia central de la region que resulta de restar a F, la longitud del 
interval0 de busqueda (0.00032) y F,, es lo mismo, per0 a la derecha; el mismo 
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procedimento se aplico a1 primer W n i c o .  No expondremos 10s grhficos 
compondientes para no sobreabundar en los mismos; no se encontro anomalia alguna 
en ninguno de ellos y 10s valons de potencia de Rayleigh son consistentes con la 
. Agrupamiento de observaciones: 
En aquellas noches que incluyan observaciones 
consecutivas, se realizo un agrupamiento de las mismas utilizando inforrnacion de fase y 
aplicando el test de Rayleigh; en la Figura 4.15 para el fundamental 
y el primer armbnico. Tanto posibles agrupaciones realizadas (y 
que pueden consultarse en el Apendice IV) no se encuentra valor alguno significativo. 
Figura 4.15: Test de Rayleigh para un agrupasniento de observaciones combinadas 
coherentemente a) Fundamental, b) Primer armhnico. 
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Agrupamiento por aiio y conjunto total de datos: 
lapso de tiempo que transcurre entre 
diferentes noches de utilizar la informacib de fkse para 
combinarlas coherentemente; sin embargo, es posible aplicar el metodo de Eadie (1971) 
para sumar incoherentemente sobre un rango de fiecuencias detenninados. La Figura 4.16 
muestra el resultado 10s 4 ailos de observaciones. Tampoco aqui se encuentran valores 
significativos de la potencia de Rayleigh. Se adopt0 el criterio de calcular el espectro de 
fiecuencias sobre un rango comprendido entre 15 mHz a 100 mHz, para comparar con el 
anasis efectuado por el grupo Potchefstroom (Meintjes et al., 1992); no se encuentran 
valores significativos que indiquen la presencia de emision peribdica. 
Figura 4.16: Combinacibn incoherente del conjunto t o w  de datos dtl Whippk en un r q o  
de 15 a 100 mHz. 
4.5: Discusi6n de 10s resultados: 
En este capitdo se redhi un extensivo d s i s  de las 
observaciones tomadas sobre la variable catadismica AE Aqullrii la cual, en 
reportes de 10s grupos de Durham y Pott9whxm quienes habrim 
de radiacibn y en el rango de 10s Tew ambos observan periodicidad, aunque 
Potchd'stroom lo hace en el fundamental sobre el conjunto total de datos sumados 
incoherentemente, mientras que Durham regi.stra emision episMica de corta duraci6n 
1Wh pulsada en el primer armbnico. Por b tanto, 10s anslisis realizados en esta tesis se 
han centrado, fundamentalmate, en r e p h c i r  10s anteriores trabajos y aplicar nuevos 
criterios para dilucidar si esta &ate  es o no ernisora de radiaci6n y para E > 350 GeV. 
Dado el resultado negativo obtenido en ss;ta tesis, es mxmrio una exhaustiva discusion 
acerca de 10s mismos para Mar establwidas la bases para futuras observaciones sobre 
este tip0 de sistemas estelares. 
1) E&dn estuble: no existe m d o  alguno propuesto que prediga la emision 
continua de rabiaci6n y de MAE pues no existirim las condiciones fisicas para la 
deracibn de particulas a docidades dativistm. No es sorprendente, entonces, la no 
detecdbn de este tip0 de emisi6q por lo ips no nos extendefernos sobre este punto. 
2) Emisidn gphddica (burst y flaw): Un gran porcentaje de 10s reports de 
detecciones de ffientes de radiation y en el rango de las MAE han sido sobre sobre fuentes 
que muestran una inesperada actividad y, a medida que transcurre el tiempo, decrecen 
hasta desaparecer (ver Weekes, 1992). Q u i i  la caraeteristica principal de este tipo de 
emisi6n sea su esporadicidad y su deteccibn una cuestion de suerte; es razonable pensar 
que episodios violentos tales como el butrt de 1' del Durham sea un hecho excepcjood, 
per0 las observaciones 6pticas indican daramentt la existencia de un amplio espeetro de 
intensiclades que suceden diariamente @dch&r00m r@sh6 6 flues 6pticos de Am entm 
0.46 y 1 sobre 15 observaciones) y cuya d d d n  por parte de un instrumento con la 
sensibilidad del reflector de 10 m es indiscutlble. Bagte para ello rccordar la deteccibn de 
flares en dos fbentes extragalBcticas, MrukPrian 431 y Markarian 501 (Lamb et al., 1995; 
Quinn et al., 1995) y visto tambih por d imtwmento ASGAT en el rango X; aunque la 
escala temporal es distinta, esto pmeba, BUb de toda duda, la capacidad del 
instrumento pafa detectar este tipo at raneineslos. En el mes de octubre de 1992 se 
reolizaron tres noches de obsewaciones simul&eas con un t e b p i o  optico de 48" y con 
el reflector de 10 m (Figurn 4.17); en la nodm dd 17 de d r e  se aprecia claramente un 
flare de magnitud 1 pero no existe su mntrspatc en las observaciones MAE. En la figura 
4.18 se muestran las sensibilidades da los distirrtos tdescopios para diierentes escalas 
temporales de eventos aparentemente detectjcdos; es clam que el reflector de 10 m esth, 
por lo menoq en condiciones de competir can cualquiera de ellos en lo que a dbi l idad  
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se refiere. Para d o  comparemos el ntimar, de eventos producidos por 'b& t i p  de 
ernisibn epiddiea con la tasa normal de eventos detectados por el 10 m sobre la Nebulosa 
del Cangrejo: 
Tam de eventos registrada por el 10 m wbm la Nebulosa del Cangrejo: 2 y mh-1. 
Burst de 1' (Durham - Octubre 1990): 2 10 7 mirrl 
Burst de 1-3' (Potchefstroom - Junio 1993): 23 y min-1 . 
Elare de 70' (Durham - Octubre 1993): 18 y min-1 
Como se ha d i d  en la seccion 4.3.1, se adopt6 un criterio 
consewativo de (6 x long. rle la ventma) como numero minim0 de eventos presentes 
para inkgap si era o no un burst o flare; evento similar fbe encontrado en mhs de 
40 hs de observaciones sobre la fbente, por lo que se concluye que no cldstc ed&n 
Figurr 4.17: Obstrvadontr simultiacrr 6ptiu y MAE de Octubn de 1992. 
Se rpmir  chmnemte un fluc @tic0 sin su contraprrte en MAE. 
3) E W d n  pdMca: la W i d a d  de estos dos grupos para detectar seilales 
peri6dicas parece sorprendente en virtud &I nhmero de reportes por ellos producidos y 
por contar con instnrmentos de primera generation; el grupo Durham ha reportado 
emision pulsada de: 
- PSR 1937+21; PSR 1957+20; PJ&R , I3855.09, PSR 0531+21; Cygnw X-3; Her 
I 
X-1; 4U0115; Vela X-1; Sco X-1 y AE k p a d ,  
- Micntras que Potchefstroom reporta: 
I $IJ 
.< ' . 
I - PSR 1802-23 (con posterior rectifi&n en 1991); Vela X-1; Cen X-1; Sco X-1 y AE Aquarii. 
1 1 1 1  I I 1 1 1 1  1  
- 
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- Figura 4.18: Grifico comparative de sensibilidades de 10s teleseopios de 
Durham, Potchefstroom y Whipple para diferentes observaciones. 
No ha habido wrdirmaci6n de egtas detecciones por nin&n 
otro gmpo a nivel mundial; un punto importante es que ni Durham ni Potchefstroom han 
. 
r: 
sido capaces de detectar la emisibn pr- de la Nebulosa dd Cangrejo, que sf ha 
sido por varias obmacioms de $igtintos grupos. Si bien es eierto que el 
grupo Whipple nunca ha detec$ado seiZrrl paA66ica a l p a  en el mgo de 10s TeV, si ha 
&do capaz de detcctar la s ew  peribdicl p d e n t e  del piilsar del CMgrjo utilizatndo un 
fotbmetro b p b ,  un telescopio de 48' y d bwtmned dc registro y relojes que se usan 
normalmente en las observaciones dc aka cnersgfa. Si bien no p o d m s  estar 
complctamente seguros de la procisibn de rwsrtrsr relojas, el largo perfdo de rotaci6n de 
la enana b lwa  33 seg) minimiza el p r o b b  de su exactitud. 
Un ultimo punto es considerar 10s modelos pmpuestos para 
explicar la emisibn esporhdica y peribdica de esta fuente; hay dos de ellos: Atoyan y 
Aharonian (1995) y De Jeager (1993). Ambm h sido desarrollados a posfdm' de l a  
observaciones y se limitan a intentar expliw cdmo ese tipo de emisibn pucliera producirse; 
-
mnguno de ellos hace prediccibn alguna qw: pueda ser verificada a travbs de las 
observaciones lo cud pone una seria limitacib a su validez. 
4.6 - Conclusiones: 
Los extensivos adisis r d h d o s  en esta tesis no pmmitm~ 
co* la dasbccibn por parte de 10s gnrpoa de Durham y Potchefstroom de fotorm~s y 
de ener@ supmiores a 10s 350 GeV en ningwlo dt~ 10s modos de emision: &b3 
wpoddica o peribdica. Existen numerows reportes de diierentes gmpos de emisi6n 
espoddica proveniente de distintas tirentm wlsars, binarias X, binarias cataclismicaJ) y 
pewria ser una caracteCiSfiCIL comun en la A#tmoda MAE . No podemos concluir 
desde nuestro resultado negativo que la detemione9 previas de AE Aquarii no sean 
reales, pero pone un serio intemgante su autenticidad y o w  a una profbn d P  
revisibn de 10s dtodos utilizados por estm tlas p p o s  en busca de efectos instrumentales 
ylo mores sistemhtiws presentes en lo5 &os que fivorezcan la aparente detection de 
fdmenos peribdiws, tal corno surge ds3 dewdo n-o de l a  mismas ef'adas por 
egos dos gnrpos y nunca co-ars por dro. La obtenci6n de un amplio conjunto de 
datos que k q u e  un extenso period0 de~ h p o  es altamente recumendable y, en este 
objetivo, es posible la utilbcibn de tel- ds m e d i a  sensibilidad, no requiriese 
instrumentos dd tipo del reftactor de 10 m o el CANGAfPOO dado que el tipo de d s i b n  
M a  no lo quiere. 
Conclusiones y Futuro de la Astmnomia de radiacibn y de MAE. 
Conclusiones: 
Los resultadm obtenidos en este trabajo pueden resumirse 
en: a) el desarrouo e implementacibn de la Relacibn de Dureza como una primera 
aproximaci6n a la caracterizacibn de la ky q m c t d  de una fbente y su incorporacibn 
como ansllisis estiurdard en el Whipple (lbse~~atory,  b) como resultado de extensos 
anidisis, la no detwibn en ningiin d o  de emisi6n por parte de AE Aquarii exige un un 
replanteo de las detecciones reportadas por 10s grupos Durham y Potchesftroom. La 
habilidad del reflector de 10 m para det- una fbente con flujo similar a1 de la 
Nebulosa del Cangrejo a un nivel de signiiimcia estadistica de 3 0  es menor a 30 
rninutos de observation sobre la fbente, gor lo que no caben dudas acerca de la 
veracidad de nuestras conclusiones en lo referente a emisibn estable y esporidica; no 
podemos asegwar que la emision peri6dica no se produce pues no existe uniformidad de 
criterio en 10s &odos a usar para damtar este tipo de ernision ni contamos con la 
informacibn suficiente sobre 10s instmmentos de 10s otros dos grupos que nos permitan 
determinar quQ tipo de errores puedan estar involucrados, ya sea en la deteccibn como en 
d posterior ansrlisis de 10s datos. La se&WcE#1 Reflactor de 10 m del Observatorio 
Whipple es, por lo menus, comparable mri ks 8trw dos detectores dentro d d  rango 
dhhico de 10s mismos y si bien Is base & dtos es menor en nuestro caso, es lo 
dcientemente arnplia corn para validar nua&ao resultados. 
Nuevos y futums telescopios: 
Nuevos tdescopios atrrtosforios Cerenkov han comenzado 
su operacibn en 10s Gltimos aiIos que pawan &una t w c a  para discriminar la seHal 
psoducida por &tones y del fondo de radihbn cbsmicrr y ad incrtmcntar la sensibilidad 
de 10s detectores en el rango de lrrs MAE. Actualmate hay dos tknicas en uso: 
%genes y muestreo de b t e  de oncia. Rssdmmos a continuacibn algunos de 10s 
tuevos y propwstos telescopios, tanto sea qus esth en operacibn o p r o p u e s t o s m  
La C o l M 6 n  Whipple esta constmyendo el 
GRANITE (Gamma-Ray Astrophysics New Imaging Telescope), que consiste en un 
segundo reflector de 10 m con una c h a m  de alta resolution ubicado a 140 m de 
distancia del existente; el objetivo es obmrvar caseadas estereosci,picamente, lo que 
permitid determinar la d i d o n  de origen de una cascada generada por un fotbn y 
primario con una precisibn de 0. lo en dos dinrensiones. La energia umb W" 
sistema sent - 0.1 TeV por el uso de coinddencias entre ambos telescopios y se estima 
un increment0 por un factor 10 de la sensibitidrrd respecto del sistema anterior. Se espera 
que c o r n e d  a tomar datos a partir del primer semestre de 1996. 
El grupo jajmnth-rwstraliano CANGAROO 
(Collaboration of Australia and Nippon for a Gamma-Ray 
teine actualmente en fincimmiento un telampio con una &am de alta resolucibn con 
220 elementos, 0.14' de resoluci6n y 3 O  de camp de visi6n; esta ahara  esth ubicada en 
el foco de un reflector astron6mico de rlts ealidad de 3.8 m de 4-0 y estsl ubicado 
en Wwmera, Australia. La energfa umbral esth e s t h d a  en 1 TeV, menor a la del 
rdector de 10 m debido a la menor supertide rdectora Un segundo reflector, 
BIGRAT (Bi-centennial Gamma-Ray Tdeswpe) con una c h w a  consistente en un 
fotomultiplicadur multihodo de 45 e l ~ o s  y con un anillo extemo de 8 fototubos 
esth localizado a 100 m de distancia &l primer0 para usarse como sistema 
estereosc6pico. 
La Calm HEGRA tiene ubicado en La Palma, Las 
Canmias, un reflector de 5 mZ y una camata Be 37 elementos con una resoluci6n de 0.42" 
y un campo de vision de 3"; este gnrpo ha detectdo la emidon de la Nebulosa del 
Cangrqo para E > 2 TeV, pero no ha pod& conhmr las detecciones de AE Aquarii. 
Durane 19% entrara en operaeion un s~gtmla dec tor  con el doble del hea del prirnero 
y una c h u a  de 127 elmentos con 0.25' de mlucibn. La intencibn es completar un 
conjunto de 5 tdescopios (10s otros tres i g w b  r este ultimo), dispuestos en forma de 
cruz apartados 85 m cada uno. 
El proyecto SHALON-ALATOO estb en las etapas 
finales de construccion en Tien Shan y comW en dos reflectores de 10 m2 separados 
por 260 m, cada uno con una ciunara con 144 dementos wn rescion de 0.6' y campo de 
vision de 7'; ademhs se a g r e g h  10 peqIwk,s reflectores con un &lo fint con 7O de 
campo de vision y distribuidos akededor de los anteriores, separados por 130 m para ser 
usados en muestreo de h t e  de ondas. b1 uso de los dos m6todos (agenes  y muestreo 
de fiente de on&) se espera que permita ylia mgyor eficiemcia em la discriminacibn de 
la9 cascadas-y de las cascadwp. 
Estsl en etapa dt pruebas el sistema denominado ASGAT 
(Astrommie Gamma A TbCmia) que emplea 7 espsjos sepados por 120 m con un 
arreglo de 7 fototubos en cada uno y u t i b  la t&cnica de muestreo de h t e  de ondas; 
pruebas preliminares han detectado &sib de la Nebulosa del Cangrejo con 5 0  de 
si@cancia. 
El grupo Durham esth probando en Narrabi, Australia, un 
sistema con 109 fototubos, siiiar sl &I Observatorio Whipple, pero disparado 
requiriendo wincidencia con otros dos telescopios de 7 elementos cada uno montados a 
10s lados del primero. 
Existe una serie de nuevas tknicas propuestas para 
disminuir la energia umbrd de 10s telescopkw y para obsecvar en la parte superior de esta 
banda de energia (n: 10 TeV) y numerosos proyectos en ejecucion y en construcci6n para 
energias aun mayores ( > 100 TeV); podanos concluir que la proliferation 
detectores con menores energias umbralm y myor sensibilidad, incrementad 
de kentes detectadas en las cuales se producen 10s mensajeros de procesos capaces de 
generar energias imposibles de reproducir en laboratorios localizados en la Tierra y 
perrnitirnos investigar procesos fisicos de alta energia que tienen lugar en ellas. Los 
instrumentos localizados un satelites es tb  p~oporcionando una enorme cantidad de 
h t e s  potenualcs para que 10s pr6xim0~ tbctcxes con b w  en t i m  puedan observar 
e inerementar, adaYi, d desamoIIo de eete c;mrilro. Es hprtmte tiatam que s61o unrr 
fi.tlocion rnuy aaqueHa del Gicdo ha sido obmada con 10s nuevos detectorcs y que la 
ooberhm en el hemiderio suf es a h  cscrso; se cwpenr que puedan ser descubiertas, en 
ua fituro no muy lejano, fbmtes con kjm cornparables (o cnin mayores) a la de la 
Nebulosa del Cangrejo. 
A P E N D I C E  I 
Definicihn de 10s p a ~ ~ s  de una imrgn de MAE 
Como m h ditl;ho en este trabajo, la imagen generada por 
un fot6n y & MAE es aproxiffladamente di'pSica y es recogida en una chmara que contiem 
un meglo de fototubos. Supa~lgamoo qule fbtotubo tenga coordcnadag (111gulares, 
medidas en grados saagecimales, (xi, ,pi) y myo origen es el centro de la &. Si una 
SCM de intensidad si es registrada por el f e  i y que d eje de la imagen es una recta 
de t!cuwih: 
y=ax+b 
se &finen 10s siguientes momentos y desvi- usuales: 
las desviaciones son: 
entonces 10s parhetros de imagen quedan ddhidos por: 
(D& tan cia)' = (x)' + (Y)2 
Observaciones de AE Aquarii tomrhrs eon el Reflector de 10 m del Whipple 
ObserWary. 
Las tablas qw ~ ~ O S  a continultcih corresponden a 
las obsecvaciottes realizadas durante 10s a tbs  1991, 1992, 1993 y 1995. Durante l a  tres 
primeros d o s  se utiliz6 la versibn dc la cQgsra codstente en 91 fototubos de 2,5 cm y 
18 fototubos de 5 cm de dibmetro; en la95 se reemplazaron estss ultimos por 18 
fototubos de 2,s cm, quedando la c&nara con 109 fbtomultiplicadores del mismo tipo. 




La detcccihn de este pitlsar, en el rango de 10s MeV, por el 
grupo EGRET pertenecimte a1 equipo qwe opera el CGRO (Ramanamurthy et al., 
1995) motiv6 que el Whipple Observatory reatizara obmaciones en el rango de las 
MAE para determinar la fictibiiidad de qua esta h n t e  en el rango de 10s MeV pudiera 
tambih, ser emisora en 10s TeV. 
El pulsar PSR1951+32 fbC descubierto por Kulkarnr ex 1. 
(1988) en la Nebulosa CTB 80 con un @do de 39.5 ms; emite un s61o pulso en 
radiofiemencia con un FWHM de la de su periodo. De 1 s  observaciones 
radioastronbmicas se deducen las siguientew mractedsticsrs (Taylor et al., 1993): 
IU.2 - O h a c i o n e s  del h t m m a t b  Y mippkr: 
El instrumento EGRET &I CGRO observ6 la fbente en 
nueve diientes penoaos entre Mayo de 1991 y Julio de 1994; se detectaron en total 
344 eventos para energias E > 100 MeV construy6ndose la curva de luz de 
Am- 1. La ley espectral de la hente fire estahlaida como (Figura AIII-2): 
d N , / D E "  y cm" s" MeV" 
PSR1951+32 fibe observado por el Whipple durante el mes 
de junio de 1995 utilizando la versih nuew de Irr Ccunara de alta resolution, esto es, 104 
fototubos de 2.5 cm y conos de luz. Se obvieron 3 pares Conisin hentg r 13 en modo 
Seguimiento, de acuerdo a la Tabla Am- 1. k 
PSR B1951+32 
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Figura AIIE1: Curva de luz de PSR1951 
para 344 eventos; fase 0 corresponde al 
pico de radio emisi6n. 
Figura AIII-2: Espectro de energia 
de PSR1951+32. 
I Crudos Orient. Ambos I 
Con 64.961 30.763 1.307 34 
Tabla AIII-1: Observaciones MAE realiidas con el reflector de 10 m. 
Dado que, corn se deduce de la Tabla anterior, 10s 
eventos pertenecen a1 fondo y no a emision por parte de la fuente, podemos dedcir un 
limite superior para el flujo miximo mitido ut i l i ido  10s 3 pares CIS (84 minutos) y las 
A111 -3 
13 observaciones en mod0 Seguimiento oontttinadas con la 3 antedores Con fiente (448 
minutes): 
- 13 en modo Seguimknto + 3 Caa Fucate > 544 x 1 W  y cm" s-1 
Si g r a k m a s  cl esgectro integral de energias a partir de la 
ley drrda por la ec. Am-1, y extropobs h a  energias del orden de 10s TeV, 
obtenems la Figura Am-3, en la cud puede verse que 10s limites superiores indican que 
seria es posible, con 10s actucrles instmmentos, detectar el flujo proveniente de una fiente 
con esas caracteristicas, lo que indica que la pmdiccicin realizada por el grupo EGRET 
no es corrects. 
Fipura AIII-3: Espectro integral de energfas para PSR1951+32 para el instrumemto 
EGRET y 10s limiter calculados en este trabajo. 
Las oaservaci'dnis del instmmmto EGRET indim que este phlsar podria ser 
emisor de radiacibn y pulsada de MAE; las obsavaciones del Whipple Observtory con el 
reflector de 10 m no indican presmia de clmisi6n estable de fotones y MAE; se han 
podido calcular limites superiores que M e a n  claramente que se encuentra dentro del 
limite de detectabiidad de los instnmmtos actwh, por lo que podemos concluir que no 
es emisor de radiaci6n y de MAE p m  E > 0.4 TeV, per0 la situaci6n es diferente d 
analizar emisi6n peribdica dado que esa e m i h  estaria confrnada a la region del pic0 
principal. Este tipo de anBlisis no ha podido teakme cuin por falta de efembrides de la 
Los p r 6 h  pasos relacionados a1 estudio de 
PSR1951+32 es la bhsqueda de emisidn pRt.i6dica por lo que se recomienda continuar las 
observaciones en modo Seguimiento por, a1 menos, 20 horas para tener una base de 
datos consistente con la sensibilidad del detector. 
A P E N D I C E  IV 
Presentaci6n de 10s gr4f~os c o m ~ t c s  a 10s diversos anllisis realizados 
sabre AE Aquarii. 
Como ha Qi&g cqmrtunamente advertido al principio ae 
este trabajo, k cantidad de grbficos proBucados para el ansllisis de 10s diferentes modos 
en que esta potencial fbente pudiera es lo que motivb que sean separados del 
cuerpo principal de la tesis para no perder claridad; es por eso que 10s reproducirnos em 
el presente aphdice para que aquel 1- W d o  pueda realizar una inspeccibn nuis 
dttallada, Prasentamos 10s resultados dc: 
- busqueda de emisibn esporhdica (bunt y flare) a travb de ventanas de longrtuaes 
variables. Se separ6 en tres pndes  grup  deccionando por ta& y no se presentan 
10s correspondientes a ventana de 10' y tadrvaRa > 24QB dc por no aportar informacibn 
util. 
- busqueda de emisibn pula&: caaa o b w i b  indiddual y rrlyupamiento cuando el10 
sea posible. 
:El i r i  lupaol(r- ;kTl im 
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AIV-1: Bhsqueda de emisibn esporhdica sin sekcci6n por tomorfo, &or 1991-1992-1993 y 
1995 mostrando ventanas de 1'y 3' con Supercortes y Supercortes Extendidos. 
AIV - 2 
AIV-1: Busqueda de emisi6n oporldica con sekci6n por tamaflo < 800 dc, aiios 1991- 
1992-1993 y 1995 mostrando ventanas de l'y 3' con Supercortes y Supercortes Extendidor. 
AIV - 3 
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AIV-1: Biisqueda de emisibn esporhdica con &ci6n por 800 dc < t a l l o  < 2400 dc, d o s  
1991-1992-1993 y 1995 mostrando ventmu. de l'y 3' con Supercortes y Supercorter 
Extendidos. 
AIV - 4 
. -- 
Fiura AIV-4: BOsqueda de emisi6n peri6dica en el Fundamental durmte el aiio 1991 
utilizando Supwcortes; test de Rayleigh aplicado a cada 0bsmaci6n individualmentc y 
agrupados con informaci6n de lase para oburvaciones realizadu en la misma noche. 
AIV - 5 
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Figura AIV-5: Biisqueda de emisi6n p e r i w a  a d Fundamental durante el d o  1991 
t i l i d o  Supercortes Extendidos; test dt Rayldgh aplicado a cad. observaci6n 
ndividualmente y agrupados con infornudb de fase p a n  observaciones realizadas en la 
misma noche. ll+;m 1, n r  " X  -da, .III;- , 
* I I 
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AIV - 6 
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Figura AIV-6: Binsqueda de emisibn peri6dica a d Rimer Arndnico durante el d o  1991 
utiliuando Supercortes; test de Raykigh apiicado a cad. observacibn individualmate y 
agrupados con informacibn de lase pan  obsewaciolur mlh.dm en la misma noche. 
Figura AIV-7: Biisqueda de emisidn peri6ctica en el Rimer Armdnico durante el aiio 1991 
utilizclado Supc~cortes Ertendidos; test de Raytcigh aplicado a cad8 observacidn individualmcntt y 
agrupados con informacidn de fw para observackwcs malibadas en la misma nochc 
AIV - 8 
Figura AIV-8: BQsqueda de emisidn p e M c a  en d Fundamental durmte d aiio 1992 
u t i b d o  Supercortes; test de Rayleigh aplicado a c a b  observaci6n individualmente y 
agrupados con informacibn de fase para observacioncs ruliudas en la misma noche. 
AIV - 9 
Fipra AIV-9: Birsqueda de emisibn periedka en el Fundamentul durante el a80 1992 utilizando 
Supercortes Edendidos, test de Rayleigb apkado a cad8 obwrvacibn individualmente y agrupadcw 
con informacibn de fase para observaciones r o a h d u  en la misma nocbc 
AIV - 10 
Figura AIV-10: Bhqueda de emisidn pedbdica en el A.inscr Armdnico durante el afio 1992 
utilizando Supercores; test de Rayleigh aplicado a cad. observau6n individudmente y 
agrupados con informaci6n de fase para observaaones r d i d a s  en la misma noche 
AIV - 11 
Figura AIV-11: Bfisqueda C emisik p e M c a  a el RiM Arndffico durante el i l o  1992 
utiluando Supacortes Exten*, test de Rayleigb aplicado a cad. observacihn individualmen* y 
agmpado, con hformaci6n de lase para o b w r i m a  m l h . d u  en la misma naehc. 
AIV - 12 
Figura AIV-12: Busqueda de emisi6n p r i M i a  en d Fundamental durante el d o  1993 
utiliundo Supercortrr; test de Rayldgh g l i u d o  a a& observaci6n individualmente y 
agrupados con informacibn de fue para obremciona r d i a d u  en h misma noche. 
AIV - 13 
Figura AIV-13: Blsqueda de emisi6n priMica en d Fundamental durante d d o  1993 
utiliiando Supacories Extendidos; t a t  de Rayleigh aplicado a cada observaci6n 
individualmente y agrupados con hfomaci6n de lase para obsemciona realhadas en la 
misma noche. 
AIV - 14 
Figura AIV-14: Busqueda de emiri6n periM~a en el Rimer Ardnico durante el ail0 1993 
utiliiando Supercorfes; test de Rayleigh a g l i d o  a cad. observaci6n indmdualmente y 
agrupados con informacibn de fase para obscwacioncs reahadas en la Inisma noche. 
AIV - 15 
Figura AIV-15: Biugueda de emisi6n peri6dica en d Rimer Arndnbo durante el aiio 1993 
u t i l i d o  Supercones Extendidos; test de Raykigh apkado a cada observad6n 
individualmeate y agrupados con informri6n de fue para observaciones realizadas en la 
misma noche. 
AIV - 16 
Figura AIV-16: Blsqueda de emisibn peri6diu en d Fundammtd durante d aiio 1995 
utilizando Supercorfes; test de RayMgh aplicado a c d a  obsewacibn individualmente y 
agrupados con informdn de fase para obruvaciones reahadas en la misma noche. 
AIV - 17 
Figura AIV-17: Biisqueda de emisidn periddim en el Fundamental durante el aiio 1995 
utilizando Supercortes Ehcndidos; test de Raykigk aplicrdo a cada observrei6n 
individualmentc y agrupados con informacidn de fase para observaciones realinadas en la 
misma noche. 
- 
AIV - 18 
Figun AIV-18: Bbqueda de emisi6n periMca en d Rlrw Ardnico durante d d o  1995 
utiriundo Supmortcs; test de Rayleigb aplicado a cada obruvacibn individuilmente y 
agrupados con informacibn da fase para oboandolvr realizadas en la misma nock. 
AIV - 19 
Figura AIV-19: Bhqueda de emisi6n perklica en d plLw Ardnico durante d aiio 1995 
utiluando Supercortes Exfendidos; test & Rayleigh aplicado a cada observaci6n 
individualmente y agrupados con informrci6n & fase para obwrvaciones realizadas en la 
misma noche. 
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